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Observatório Nacional

Programa de Pós-Graduação em Astronomia

Dissertação de Mestrado
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Resumo

Determinar o mecanismo por trás da aceleração cósmica constitui um dos maiores desafios para

a cosmologia. Várias propostas tem sido discutidas, que vãodesde a inclusão de uma com-

ponente exótica no conteúdo material do Universo com pressão negativa, a qual é chamada de

energia escura, até modelos de modificação da gravidade e dimensões adicionais, entre outros.

Se aceitamos a hipótese da energia escura para explicar a dita aceleração, esse problema pode

potencialmente trazer à luz novos conhecimentos, não só na área da cosmologia, mas também

nas teorias da física de altas energias. Neste contexto, temsido propostos modelos a partir

de um ponto de vista fundamental, tais como campos de quintessência ou campos fantasma,

etc., e outros um pouco mais fenomenológicos, como são os modelosw(z)CDM, cujo objetivo

principal é determinar a equação de estado (EdE) que descreve a energia escura.

Neste trabalho, nós discutimos uma forma geral não correlacionada para parametrizações

da equação de estado da energia escura do tipow(z) = w0 + w1g(z), através da realização

de um mapeamento linear dos parâmetros desta equação, (w0 − w1), em um novo conjunto

(w0 −wc). Considerando duas parametrizações da EdE e utilizando dados atuais de Supernovas

do tipo Ia (compilação Union2.1), RCF (Planck e WMAP9) e medições de OAB dossurveys

SDSS, WiggleZ e 6dFGS, nós mostramos que a figura de mérito do plano w0 − wc torna-se

significativamente maior do que no planow0 −w1. Também é derivada uma expressão analítica

geral para quantificar o aumento da FoM ao realizar este tipo de transformações entre espaços

paramétricos, utilizando a abordagem da Matriz de Informação de Fisher.

Palavras chaves: Cosmologia; energia escura; modelosw(z)CDM; espaço paramétrico;

figura de mérito.
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Abstract

Determining the mechanism behind cosmic acceleration constitutes a major challenge for the-

oretical and observational cosmology. Several proposals have been discussed in the literature,

which range from the inclusion of an exotic component with negative pressure in the material

content of the universe, so-called dark energy, to modified gravity and extra dimension models,

among others. If we accept the hypothesis of dark energy to explain the current acceleration,

this problem may potentially bring to light new insights. These will occur not only in the field of

cosmology but also in high energy physics theories. In this regard, models have been proposed

from a more fundamental point of view, such as quintessence or phantom fields, etc., and others

phenomenological, such asw(z)CDM, whose main objective is to determine the equation of

state (EoS) that describes dark energy.

In this work, we discuss a general uncorrelated equation forthe time-dependent parameteri-

zations of the dark energy EoS by performing a linear mappingof the EoS parameters. For EoS

of the typew(z) = w0 + w1, we transform (w0 − w1) into a new set (w0 − wc). We consider two

EoS parameterizations and use current data from type Ia Supernovae (Union2.1 compilation),

CMB (Planck and WMAP9 colaborations) and BAO measurements from SDSS, WiggleZ and

6dFGS surveys. We show that the figure of merit of thew0 − wc plane becomes significantly

larger than that of thew0−w1. By using the Fisher Information Matrix approach, we also obtain

a general analytical expression to quantify the increase ofthe FoM for general transformations

between parametric spaces.

Keywords: Cosmology; dark energy;w(z)CDM models, parametric space; figure of merit.
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1 Mpc= 3.26× 106 anos-luz= 3.09× 1022 m
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1 Introdução

O estudo da origem e evolução do Universo e, de todas as estruturas que hoje observamos tem

sido de grande interesse ao longo da história da humanidade.Porém, o que se conhece como

cosmologia surgiu na antiga Grécia a partir de um ponto de vista filosófico. Mais tarde, na

Idade Média, este conhecimento tornou-se também parte das discussões religiosas. Na Idade

Moderna, cabe ressaltar o trabalho feito por Immanuel Kant na sua obra prima “Crítica da Razão

Pura” [1], na qual ele definiu, de maneira exaustiva, os conceitos de tempo e espaço, conceitos

estes que, obviamente, estavam ligados à forma que era percebida a realidade naquele momento.

Todas essas ideias acerca do tempo e do espaço sofreram importantes transformações com o

advento da Teoria Especial da Relatividade, onde as duas entidades (até o momento distintas)

combinaram-se para fazer parte docontinuumespaço-tempo. Até este ponto, a cosmologia

ainda não encontrava-se no cenário formal da ciência.

Com o desenvolvimento da Teoria da Relatividade Geral (TRG)em 1915 [2], o curso da

física tomou outro caminho. O interesse por explicar a partir de um ponto de vista físico o

universo como um todo, a sua dinâmica e a formação das estruturas observadas, estabeleceram

a cosmologia como uma parte da ciência e, especificamente, dafísica.

Nos seus primeiros anos, a cosmologia física ficou limitada aespeculações teóricas baseadas

somente em argumentos filosóficos. No final dos anos 20, obteve-se um resultado observacional

que mudou a forma de entender o universo. Lemâitre [3], em 1927, encontrou evidência ob-

servacional para a expansão do Universo, a qual foi reforçada por Hubble dois anos mais tarde.

A mudança de paradigma não foi imediata e levou alguns anos para a comunidade científica

aceitar tal interpretação.

Com a ideia de um universo em expansão, surge outra questão que se converte em parte

essencial da teoria cosmológica moderna. Se o universo estáem expansão, isto implicaria que,

no passado, as galáxias e demais corpos celestes encontravam-se mais próximos, ou seja, no

passado o universo estaria em uma fase quente e densa, teoriaque hoje está bem estabelecida

e chamamos deBig Bang. Nas equações da gravidade de Einstein, oBig Bangapresenta-se

como uma singularidade se chegássemos a extrapolar a previsibilidade da Teoria da Relativi-
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dade Geral indefinidamente nesta fase extrema da história douniverso. O Universo primordial

se comportava como um reator nuclear formando os elementos leves e uma radiação de fundo,

cuja temperatura atual foi calculada pela primeira vez por Alpher e Herman [4] e que, a princí-

pio, seria em torno de 5 K. Anos mais tarde, em 1965, a temperatura desta radiação foi medida

por Penzias e Wilson [5] com o valor de 3,5 K, sendo galardoados com o Prêmio Nobel de

Física por este descobrimento. Surpreendentemente, a ideia estranha que começou como uma

aplicação da física atômica à fase primordial do universo, constitui-se como uma das maiores

descobertas da ciência, e o segundo grande descobrimento dacosmologia.

Temos descrito até o momento, os fatos mais relevantes que levaram ao desenvolvimento

da cosmologia como uma ciência. Até aquele momento, podia-se suspeitar que o destino do

universo, seja qual fosse, teria uma expansão desaceleradadevido ao comportamento atrator da

gravidade. Entretanto, a dinâmica do universo é mais complicada. A complexidade da natureza

seria evidenciada quando a finais de 1998, dois grupos descobriram, independentemente, o fato

mais surpreendente da cosmologia desde a detecção da radiação cósmica de fundo, a expansão

do Universo está acelerando! Este fenômeno é conhecido comoa aceleração cósmica e a sua

explicação constitui um dos maiores desafios tanto da cosmologia quanto da Física em geral.

Para explicar a aceleração cósmica mantendo a TRG de Einstein, os cosmólogos introduzem

uma nova componente ao conteúdo material do universo, a qualcomporta-se como um fluido

com pressão negativa que preenche todo o espaço. O fato da pressão ser negativa é a causa da

repulsão e, consequentemente, da aceleração da expansão. Esta nova hipótese utilizada para

explicar a aceleração cósmica é chamada de Energia Escura (EE).

Segundo o modelo cosmológico padrão, o universo é composto por 70% de energia escura;

5% de matéria bariônica não-relativística, a matéria comumque podemos perceber tanto eletro-

magnética quanto gravitacionalmente, tal como elétrons, nêutrons, prótons, etc.; 25% de um

tipo de matéria não bariônica que só interage gravitacionalmente, que é denominada matéria

escura; e uma mínima fração de radiação.

O modelo cosmológico padrão faz uso da constante cosmológica,Λ, nas equações da gravi-

dade de Einstein como modelo de energia escura, termo que se comporta como um fluido com

pressãop = −ρ (ρ sendo a densidade de energia). Embora este modelo ajuste muito bem os

dados observacionais, ele possui problemas de caráter fundamental irreparáveis, como a dis-

crepância entre o valor deΛ predito pela teoria quântica de campos e o valor estimado obser-

vacionalmente. Isto tem motivado a aparição de inumeráveismodelos para descrever a energia

escura, tais como: modelos com equações de estado variáveisno tempo ouredshift, p = w(z)ρ,

([6, 7, 8, 9, 10, 11]); modelos de campos com pressão negativa como quintessência e campos

fantasmas ([12, 13, 14, 15, 16]), modelos de gravidade modificada,f (R) ([17, 18, 19, 20, 21,

22]) e branas ([23, 24, 25, 26]).

Atualmente, estamos na época que poderia ser considerada a era dourada da cosmologia,

onde estão sendo feitas grandes quantidades de observaçõescosmológicas. Hoje temos acesso

a mais e mais dados que vinculam as nossas teorias físicas comas observações. Além disso,
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temos um amplo conhecimento da física de partículas, a qual tem uma importância vital no

momento de descrever o universo primordial e que segue sendorelevante na época atual.

Com tudo isto, atualmente, temos a capacidade de provar hipóteses fundamentais tais como:

o principio cosmológico, a TRG como teoria de gravitação em escalas cosmológicas, a con-

servação do número de fótons, etc., cuja confirmação daria uma base observacional firme e a

violação abriria as portas a nova física atuando no universoa grande escala.

A história da cosmologia relativística tem aproximadamente cem anos. Todavia, ainda temos

muitas peças do quebra-cabeças do universo para encontrar.Uma descrição da natureza como

é a cosmologia não é nada simples e nos leva à fronteira do intelecto humano. Com isto, é fácil

entender que apesar de ter uma teoria cosmológica bem estabelecida, a pesquisa nesta área da

ciência está longe de chegar ao seu fim.

Esse trabalho está focalizado na optimização dos vínculos que podem ser impostos aos

parâmetros da equação de estado (EdE) da energia escura (modelos w(z)CDM) através dos

dados observacionais mais recentes. Utilizando o formalismo da figura de mérito (FoM) para

quantificar o poder de vínculo dos dados atuais, nós realizamos uma transformação entre es-

paços paramétricos ou reparametrização da EdE com o objetivo de obtermos uma EdE reescrita

em termos de novos parâmetros que estejam descorrelacionados. Além disso, esta reparametriza-

ção permite obter um aumento no valor da FoM. Finalmente, ao utilizarmos o formalismo da

matriz de informação de Fisher, podemos encontrar uma expressão analítica que relacione o

valor da FoM da EdE original com a FoM da EdE reparametrizada.

A justificativa desse trabalho encontra-se na grande quantidade de dados que estão por vir

e ao grande interesse de quantificar a eficiência dos novos experimentos em cosmologia. As

contribuições originais do trabalho serão apresentadas noCapitulo 4, podendo também ser en-

contradas na referencia [27].

Esta dissertação está organizada da seguinte forma: No Capítulo 2, apresentaremos o que

constitui o Modelo Cosmológico Padrão. No Capítulo 3, exploraremos diferentes modelos

empregados para descrever a energia escura. Discutiremos desde o cenário padrão, onde a

constante cosmológica é a fonte da aceleração cósmica, até modelos de quintessência, campo

fantasma, parametrizações da equação de estado, entre outros. Já no Capítulo 4, apresentaremos

os testes cosmológicos utilizados para vincular os parâmetros cosmológicos e o objetivo prin-

cipal da dissertação que é a optimização desses vínculos. Por último, no Capitulo 5, exporemos

as conclusões deste trabalho.





2 MODELO COSMOLÓGICO PADRÃO

A descrição do universo como um todo, a partir de um ponto de vista físico, constitui o que

hoje é a Cosmologia Moderna, onde as teorias ou modelos físicos são usados para entender a

evolução passada, presente e futura do nosso Universo, bem como a formação das estruturas

observadas.

O modelo que melhor descreve as observações e que denominamos como modelo cosmológico

padrão é o chamadoΛCDM (da sigla em inglêsΛ Cold Dark Matter). Tal modelo utiliza as

hipóteses de homogeneidade e isotropia (Principio Cosmológico*) para o universo em grande

escala. Evidências observacionais para a isotropia espacial estão em concordância com as ob-

servações de Radiação Cósmica de Fundo (RCF)†. O modelo cosmológico padrão possui três

pilares observacionais:

• A existência de uma Radiação Cósmica de Fundo;

• A Expansão do Universo;

• A Nucleossíntese Primordial dos elementos leves.

Além disso, supõe-se que a dinâmica em grande escala do universo é governada pela in-

teração gravitacional tal como descrita pela Teoria da Relatividade Geral (TRG). A geometria

do Universo é assumida espacialmente plana e os componentesmateriais e energéticos neste

cenário são: radiação, matéria bariônica, matéria escura eenergia escura.

2.1. Teoria da Relatividade Geral

Após o estabelecimento da Teoria da Relatividade Especial (TRE), o paradigma da ciência sobre

um espaço e um tempo absoluto mudou drasticamente assim comoa ideia de matéria e energia

como entidades distintas, abrindo as portas ao que hoje se conhece como física moderna.

* O qual postula que o Universo é homogêneo e isotrópico, isto é, não há direções privilegiadas e todos os pontos
do espaço são equivalentes.

† Para uma discussão sobre evidências observacionais da homogeneidade espacial, veja [28, 29, 30, 31].
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Os pressupostos em que se baseia esta teoria são dois, (1) as leis da física são iguais em

todos os sistemas de referência inerciais; (2) a velocidadeda luz é a mesma para todos os

observadores inerciais. Deste modo, era possível compatibilizar a eletrodinâmica de Maxwell

com a mecânica, sem levar em conta o campo gravitacional. Isto devido a que a formulação da

gravidade feita por Newton era incompatível com o fato que nada pode viajar mais rápido que

a luz.

Portanto, o objetivo de Einstein era formular uma teoria da gravitação que satisfizesse os

princípios nos quais se apoiava a sua teoria da Relatividade, considerando que para pequenas

energias, esta formulação deve ser reduzida à formulação deNewton [32].

A TRG transformou o modo de entender a gravitação, afastando-se da ideia que se tinha da

gravidade ao imaginar o campo gravitacional não da mesma maneira em que se pode interpretar

o campo eletromagnético (uma perturbação de algum tipo que permeia o espaço, que pode

depender do tempo e agir sobre o que chamamos cargas), senão que a gravidade deixa de ser

uma entidade no espaço e no tempo, em que faz com que as massas atraíam-se, para ser a mesma

geometria do espaço-tempo. Claramente, a nova formulação deve conter termos geométricos

ao ser interpretada desta nova forma, mas também estes devemestar relacionados com a massa

e energia (que a partir da TRE são dois aspectos diferentes damesma entidade) para convergir,

até certo ponto, à teoria bem sucedida de Newton.

Os postulados em que baseia-se a Teoria da Relatividade Geral são:

• A variedade espaço-temporal.O espaço-tempo é constituído por todos os eventos físicos,

sendo descrito por uma variedade,M, na qual está definida uma métricag.

Sobre esta variedade, estão definidos todos os campos de matéria-energia,ψi (onde i

representa distintas classes de campos), os quais obedecemas equações que se expressam

como relações entre tensores emM, onde as derivadas com respeito às coordenadas são

derivadas covariantes com respeito à conexão livre de torsão definida porg.

• Princípio da Equivalência.Sistemas acelerados e sistemas submetidos a campos gravita-

cionais são fisicamente equivalentes.

• Causalidade local.As equações que satisfazem os campos são tais que, nenhum sinal

enviado entre dos pontos excede a velocidade da luz.

• Conservação local da energia.Existe um tensorTµν, chamado Tensor Momento-Energia

(TME), que é função dos campos de materia-energia e suas derivadas, tal que, é nulo se

somente se todos os campos são nulos e possui divergencia nula.

• Equações de Campo de Einstein.As equações que descrevem a relação entre a métrica e

o conteúdo material

Gµν ≡ Rµν −
1
2

gµνR= kTµν, (2.1)
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são chamadas Equações de Campo de Einstein (ECE), ondeRµν corresponde ao tensor de

Ricci, gµν ao tensor métrico,R ao escalar de curvatura,Tµν ao TME,k uma constante‡ e

Gµν é chamado tensor de Einstein.

Pode ser demostrado que a derivada covariante do tensorGµν é nula (identidade de Bianchi),

Gµν;ν = 0, (2.2)

e consequentemente, também será a derivada covariante do TME.

Dada a simetria e divergência nula do tensor de Einstein, o conjunto de equações diferenciais

acopladas não lineares, que constituem as ECE, se reduz a 6 equações independentes [33, 34].

Matematicamente, as equações de campo de Einstein admitem outro termo sem violar os

princípios sobre os quais repousa a teoria (como será mostrado na seção3.1). Este termo adi-

cional é utilizado em modelos cosmológicos, sendo denominado de constante cosmológica [35].

Gµν − Λgµν = kTµν. (2.3)

2.1.1. Condições de Energia

Na TRG é usual restringir a forma doTµν sem se referir a uma fonte específica. Para este

fim, são utilizadas as chamadas Condições de Energia (CE). Estas condições surgem do estudo

das formas conhecidas de energia e garantem a estabilidade da teoria. Por exemplo, é bem

conhecido que todas as fontes de energia conhecidas respeitam a chamada Condição de Energia

Forte (CEF) [36].

Cada uma das CE está enunciada de forma invariante em termos do tensorTµν e de algum

campo vetorial com carácter definido, ou seja, os vetores quecompõem o campo são tipo-tempo

(tµtµ > 0, norma do vetor positiva), tipo-espaço (sµsµ < 0, norma do vetor negativa) ou tipo-nulo

(lµlµ = 0, norma do vetor nula)§ ¶. É conveniente escrever as CE em termos da densidadeρ e

da pressãop para o caso de um fluido perfeito ,

Tµν = (ρ + p)UµUν − pgµν, (2.4)

ondeUµ é a quadri-velocidade do fluido [14]:

• Condição de Energia Fraca (CEFr) afirma queTµνtµtν ≥ 0 para todo vetor tipo-tempotµ

ou, equivalentemente,ρ ≥ 0 eρ + p ≥ 0.

‡ O valor desta constante define a proporcionalidade entre os termos de curvatura (parte esquerda das equações)
e o termo de conteúdo energético (parte direita das equações), sendo calculado seu valor determinando o limite
não relativístico para obter a equação de Poisson da gravitação Newtoniana. O valor da constante ék = 8πG/c4.

§ Notando que as definições apresentadas da classificação do tipo de vetor é feita com assinatura (+,−,−,−).
¶ Lembre-se que a norma de um vetor é um invariante relativístico, ou seja, não depende do sistema de referencia

(coordenadas) .
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• Condição de Energia Nula (CEN) afirma queTµνlµlν ≥ 0 para todo vetor tipo-nulolµ ou,

equivalentemente,ρ + p ≥ 0.

• Condição de Energia Dominante (CED) afirma queTµνtµtν ≥ 0 para todo vetor tipo-tempo

tµ e que o vetorTµνtµ não é tipo-espaço, isto é,TµνTν
λt
µtλ ≥ 0. Para o caso de um fluido

perfeito, a CED implica queρ ≥ |p|. Note-se que a CED inclui a CEF.

• Condição de Energia Dominante Nula (CEDN) é a CED para vetores nulos. Para todo

vetor tipo-nulolµ, Tµνlµlν ≥ 0 eTµνlµ não é tipo-espaço (TµνTν
λ l
µlλ ≥ 0. No caso do fluido

perfeito, esta condição pode ser escrita como,ρ ≥ |p| ou ρ = −p. Note-se que inclui a

CED com a modificação que permite tambémρ = −p.

• Condição de Energia Forte (CEF) afirma queTµνtµtν ≥ 1
2Tλ

λ tσtσ para todo vetor tipo-tempo

tµ, ou para um fluido perfeitoρ + p ≥ 0 eρ + 3p ≥ 0.

Na Figura2.1, são mostradas as restrições que cada uma das CE impõe no plano ρ − p,

bem como a condiçãow ≥ −1, a qual terá muita importância no estudo dos chamados campos

fantasmas.

2.2. Distâncias Cosmológicas

Na área da Astronomia, uma das questões fundamentais é a determinação de distâncias. Além

das dificuldades observacionais para medi-las, que podemosconsiderar causadas somente por

limitações tecnológicas, existe uma impossibilidade intrínseca na determinação direta de uma

distância física. Na teoria da Relatividade, o que se pode interpretar como a distância física real

é chamada de distância própria, sendo definida como a distância espaço-temporal entre dois

pontos determinada em simultaneidade [37].

Em um universo para o qual é válido o PC, ou seja, o universo é isotrópico e homogêneo glob-

almente, a métrica associada a este é a chamada métrica de Friedmann-Lemaître-Robertson-

Walker (FLRW), com o elemento de linha dado por:

ds2 = dt2 − a2(t)

[

1
1− Kr2

dr2 + r2dΩ2

]

, (2.5)

ondea(t) é o fator de escala eK a constante de curvatura. O fatora(t) está associado ao tamanho

do universo e possui dimensões de comprimento,‖ enquanto que a constanteK determina o tipo

de geometria espacial, que poderia ser de três classes distintas:

K > 0 ⇐⇒ Geometria Fechada ou Esférica

K = 0 ⇐⇒ Geometria Plana ou Euclidiana

K < 0 ⇐⇒ Geometria Aberta ou Hiperbólica.

(2.6)

‖ Para uma discussão sobre o papel que tem o fator de escala em uma métrica e as dimensões associadas a ele,
veja [38].
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Figura 2.1.: Representação das condições de energia para umfluido perfeito no planoρ− p. As
regiões sombreadas obedecem as restrições impostas pelas CE [14].

Esta constante pode ser normalizada, assumindo valores deK = +1, 0,−1 ** , para uma geome-

tria fechada, plana e aberta, respectivamente.

A primeira distância a ser definida é a Distância Própria ou Física que, como já foi men-

cionado anteriormente, corresponde à distância entre doispontos do espaço medida simultane-

amente. A distância própria entre um objeto com coordenadasespaciaisxµ = (r, θ1, φ1) e um

observador na origem é [39]

dp = a(t)
∫ r

0

dr
√

1− Kr2
= a(t)χ, (2.7)

** Na métrica de FLRW, pode ser normalizada a constante de curvatura ou o fator de escala a sera(t0) = 1, mas
não os dois simultaneamente.



10 2.2. DISTÂNCIAS COSMOLÓGICAS

ondeχ é denominado distância radial comóvel e definido como,

χ(r) ≡































sin−1(
√

Kr)/
√

K, se K > 0

r, se K = 0

sinh−1(
√
|K|r)/

√
|K|, se K < 0 ,

(2.8)

onde foi usado para uma geodésica radial, a variação dos ângulos ao longo da trajetória é nula

(dθ1 = 0, dφ1 = 0). Deve-se ressaltar que a distância própria não é observável e depende do

modelo cosmológico adotado.

Devido às diferentes técnicas que se tem em astronomia para determinar distâncias entre

objetos, é necessário definir outros conceitos de distância, a saber, a distância de luminosidade

e a distância de diâmetro angular.

A distância de luminosidade será definida a partir da relaçãoexistente entre fluxo e lumi-

nosidade. Observacionalmente, o fluxo é medido em nossos detetores e ao conhecermos a

luminosidade intrínseca do objeto astrofísico, é possíveldeterminar a distância em que ele se

encontra. O fluxo é descrito como:

F =
L

4πd2
, (2.9)

sendo 4πd2 a área da esfera entre um observador na origem (Terra) e o objeto emissor eL a

luminosidade que se percebe na Terra.

Ao contrário do que acontece com a distância própria, a relação entre a área e o raio comóvel

permanece invariante independente da geometria do universo e é exatamente igual como seria

em uma espaço euclidiano, ou seja,

A = 4πa(t0)
2r2. (2.10)

Como será mostrado na seção (2.4), a luz apresenta um deslocamento para o vermelho,redshift,

para um universo em expansão, ou um deslocamento para o azul,blueshift, em um universo em

contração. Tal fato acontece devido à diferença entre os intervalos de tempo medidos por um

observador distante no momento da emissão do sinal luminoso, em que o universo tinha um

fator de escalaa(tem), e os intervalos de tempo medidos por um observador na Terra, com um

fator de escalaa(t0), isto é

1+ z≡ λo

λem
=
∆t0
∆tem

=
a(t0)
a(tem)

. (2.11)

Esta diferença nos intervalos de tempo no momento da emissãoe da recepção produz uma

diminuição (aumento) da energia do fóton em um universo em expansão (contração), por causa

do alargamento do comprimento de onda e da relação de Einstein E = hν = h/λ.

Com as equações (2.11) (2.9), a luminosidade intrínseca se relaciona com a luminosidade

percebida na Terra
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LTerra =
L0

(1+ z)2
. (2.12)

Portanto, o fluxo medido está em relação direta com a luminosidade intrínseca,

F =
L

4π(1+ z)2a(t0)2r2
. (2.13)

Então, define-se a distância luminosidade tal que a Eq. (2.9) siga sendo válida, ou seja,

dL = (1+ z)a(t0)r. (2.14)

A segunda distância a ser definida é a chamada distância de diâmetro angular. Esta definição

corresponde à ideia de manter a relação entre o comprimento de arcos, que subtende o ângulo

∆θ, a uma distânciar, tal ques = r∆θ. Um objeto no céu que se encontra perpendicular à

linha de visada e que, dada a isotropia do espaço, pode-se selecionar os dois extremos do corpo

como tendo coordenadasxµ1 = (r, θ1, φ) e xµ2 = (r, θ2, φ). Portanto, o seu comprimento próprio é

s= a(tem)r∆θ. Agora define-sedA como sendo:

dA =
s
∆θ

(2.15)

e utilizando a expressão (2.11), obtem-se:

dA =
r

(1+ z)
. (2.16)

Em um espaço-tempo geral (em expansão e/ou com curvatura), para o qual é válido o princí-

pio cosmológico, as três distâncias apresentadas não coincidem. Entretanto, para pequenas

distâncias ou baixosredshiftstodas são assintoticamente iguais [33].

2.3. Dinâmica do Universo de FLRW

Para deduzir o elemento de linha do universo de FLRW só utilizamos argumentos geométricos,

sem levar em conta o conteúdo material. Por isto, para qualquer teoria métrica onde seja válido

o princípio cosmológico, o elemento de linha que descreve a geometria do espaço será (2.5).

Tomando a TRG como a teoria de gravitação que governa a dinâmica do universo, determina-se

univocamente a constante de curvatura e o fatora.

A homogeneidade proíbe uma dependência das coordenadas espacias do TEM, deixando so-

mente a possibilidade de uma evolução temporal. Por outro lado, a isotropia do espaço restringe

o TME a ser diagonal, podendo então ser escrito o tensor como um fluido do tipo perfeito,

Tµ
ν = diag[ρ,−p,−p,−p]. (2.17)

Com esta notação para as componentes do TME e calculando as ECE para o elemento de
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linha FLRW, obtem-se as chamadas Equações de Friedmann (EF),

( ȧ
a

)2

=
8πGρ

3
− K

a2
, (2.18)

( ȧ
a

)2

= −
(

8πGp+ 2
ä
a
+

K
a2

)

. (2.19)

Nestas equações,ρ representa a densidade de energia total do universo, proveniente de cada

um de seus componentes e suas interações ep a pressão total. A primeira EF motiva a definição

de uma densidade crítica para a qual o universo é espacialmente plano, dada por:

ρc(t) =
3H2

8πG
, (2.20)

ondeH(t) = ȧ/a o chamado parâmetro de Hubble. O valor da densidade crítica depende do

valor do parâmetro de Hubble e evolui ao longo da história cósmica. Na época atual, a densidade

crítica tem o valor††

ρc,0 = 1, 88× 10−29h2g cm−3. (2.21)

Combinando as equações acima, encontra-se uma expressão para a aceleração que não en-

volve curvatura, isto é,

ä
a
= −4πG

3
(ρ + 3p) , (2.22)

a qual implica em uma desaceleração sempre que a condição de energia forte (ρ + 3p ≥ 0) for

válida.

Partindo das EF ou da equação de continuidade do TME, obtem-se a lei de conservação da

energia,

ρ̇ + 3
ȧ
a

(ρ + p) = 0 . (2.23)

Note que com as EF e uma equação de estado relacionando a pressão p e a densidade de

energiaρ, p = p(ρ), é possível resolver o sistema, obtendoa(t), ρ(t) e p(t).

Agora, supondo que não há interação entre os distintos tiposde matéria-energia que compõem

o universo, pode-se escrever a densidade total como a soma das densidades de cada componente

e a lei de conservação é válida para cada uma delas, separadamente,

ρ =
∑

i

ρi → ρ̇i + 3
ȧ
a

(ρi + pi) = 0 (2.24)

É de grande importância estudar as possíveis soluções da equação de conservação da energia

††O valor da densidade crítica hoje depende da estimativa da constante de Hubble. Aqui não é assumido um valor
fixo deH0, deixando o valor deρc em termos do parâmetroh.
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(2.23). Para o caso em quep = wρ, comw constante, a solução é analítica, dada por

ρ = ρ0(1+ z)3(1+w). (2.25)

Esta solução pode ser aplicada a diferentes tipos de fluido e,em especial, aos fluidos que a

princípio constituiriam o conteúdo material do nosso universo como radiação,w = 1/3, matéria

não-relativística,w = 0, e para a densidade de energia associada ao termo da constante cos-

mológica,w = −1:

w = 1/3 ⇐⇒ ργ = ρ0γ(1+ z)4

w = 0 ⇐⇒ ρm = ρ0m(1+ z)3

w = −1 ⇐⇒ ρ = ρ0Λ.

(2.26)

Para o caso de um universo plano, é fácil de obter a solução para o fator de escala com

respeito ao tempo utilizando a EF (2.18),

w = 1/3 ⇐⇒ a(t) ∝ t1/2

w = 0 ⇐⇒ a(t) ∝ t2/3

w = −1 ⇐⇒ a(t) ∝ eHt,

(2.27)

onde na última expressãoH é uma constante.

Esses diferentes modos de decaimento da densidade de energia para as distintas componentes

do universo levam a diferentes eras, cada uma dominada por umdesses fluidos. Para um uni-

verso primordial, teria-se uma fase dominada pela radiação, chamada era da radiação. Depois, a

medida que o universo torna-se maior, as densidades da matéria e radiação vão equilibrando-se

até chegar ao ponto em que são iguais, equipartição matéria-radiação. A partir desse momento

a matéria começa a dominar a evolução até atingir outro momento de equipartição, mas agora

é entre a densidade de energia da constante cosmológica e a matéria. Dependendo da época, os

comportamentos apresentados em (2.26) são uma boa aproximação para a dinâmica do universo

todo.

Os valores do parâmetrow para radiação e matéria são obtidos da seguinte forma:

Considerando uma partícula de massam e momentum~p, sua energia está determinada pela

relação relativísticaE2 = p2 +m2. O número de ocupação do espaço de fase, em equilíbrio e a

uma temperaturaT, está dado pela função de distribuição

f (p) =
1

exp [(E − µ)/T] ± 1
, (2.28)

ondeµ é o potencial químico de cada especie. Que o sinal seja mais oumenos depende do

tipo de partícula, sendo mais para férmions (estatística deFermi-Dirac) e menos para bósons

(estatística e Bose-Einstein). Da mecânica estatística, se conhece a densidade de energia e a

pressão para um gás com as propriedades acima descritas (m, µ, T),
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ρ = g∗

∫

d3p
(2π)3

E(p) f (p) =
g∗
2π2

∫ ∞

m
dE

(E2 −m2)1/2

exp [(E − µ)/T] ± 1
E2, (2.29)

p = g∗

∫

d3p
(2π)3

pv
3

f (p) =
g∗
6π2

∫ ∞

m
dE

(E2 −m2)3/2

exp [(E − µ)/T] ± 1
. (2.30)

A equação de estado para a radiação é obtida calculando o limite relativístico, correspondente

a T ≫ m, isto é, o limite dem→ 0, obtendo

ρ =















(π2/30)g∗T4 bósons,

(7/8)(π2/30)g∗T4 férmions,
(2.31)

p = ρ/3, (2.32)

produzindo assim, uma equação de estadow = 1/3.

Para a matéria não relativística tem-seT ≪ m, obtendo

ρ = g∗m
(mT

2π

)3/2

exp [−(m− µ)/T], (2.33)

p = g∗T
(mT

2π

)3/2

exp [−(m− µ)/T] =
T
m
ρ, (2.34)

o qual é válido tanto para bósons quanto para férmions. ParaT ≪ m, obtem-se uma equação de

estado para matéria não relativísticaw ⋍ 0, como esperado.

Os parâmetros de densidade e os parâmetros de densidade na época atual para cada compo-

nente são definidos como:‡‡

Ωi =
ρi

ρc
, Ωi,0 =

ρi,0

ρc,0
, (2.35)

enquanto que o parâmetro de densidade de curvatura, é dado por

Ωk =
−K

a2H2
, Ωk,0 =

−K

a2
0H

2
0

. (2.36)

A Eq. (2.18) pode ser reescrita em termos dos parâmetros de densidade atuais,

H = H0

√

Ωγ,0(1+ z)4 + Ωm,0(1+ z)3 + Ωk,0(1+ z)2 + ΩΛ,0, (2.37)

onde estes parâmetros são restritos pela condição de normalização,

Ωγ + Ωm+ Ωk + ΩΛ = 1. (2.38)

Diferentes valores dos parâmetros de densidade medidos hojeΩi0 levam a distintas histórias de

expansão do universo, como mostrado na Figura2.2.

‡‡Para a Constante Cosmológica, a densidade da energia escuranão evolui com o tempo. O parâmetro de densidade
associado a ela, no entanto, evolui devido à dependência coma densidade crítica.
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Figura 2.2.: Histórias de expansão do universo para vários valores dos parâmetros de densi-
dade hoje. De cima para baixo as curvas correspondem aos valores (Ωm0,ΩΛ0) =
(0.3, 0.7), (0.3, 0.0), (1.0, 0.0), e (4.0, 0.0) [40].

A última grandeza a ser definida, e que é bastante relevante naanálise da evolução dinâmica

do universo, é o chamado parâmetro de desaceleração,

q ≡ − äa
a2
, (2.39)

ou em termos doredshift,

q(z) =
(1+ z)

H
∂H
∂z
− 1. (2.40)

Este parâmetro define a aceleração ou desaceleração da expansão do universo ao longo da sua

história. Um parâmetro de desaceleração negativo na época atual t = t0 (z = 0), corresponde

a uma fase do universo em expansão acelerada (isto é o que evidenciam as observações atuais,

o que será discutido na seção seguinte). Na Figura2.3, mostra-se a evolução do parâmetro de

desaceleração para diferentes valores deΩm,0 eΩk,0. Uma discussão sobre a transição entre a

fase desacelerada e fase acelerada pode ser vista no ApéndiceA

Figura 2.3.: Evolução do parâmetro de desaceleraçãoq(z) para diferentes valores dos parâme-
tros de densidade em um modeloΛCDM [41].
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2.4. Expansão do Universo

2.4.1. Cinemática da Expansão

§§ Em 1922 o físico russo A. Friedmann [42] demonstrou pela primeira vez que as ECE tinham

soluções dinâmicas que podiam corresponder a um universo emexpansão. O trabalho do Fried-

mann foi puramente matemático e só descrevia possíveis soluções de universo para as equações

de campo, sem ter relação alguma com observação. Em 1927, o clérigo e astrônomo belga G.

Lemaître redescobriu as soluções do Friedmann e as conectoucom observações astronômicas

do redshiftgalático, concluindo que o universo estava em expansão. O trabalho desenvolvido

por Edwin Hubble em 1929 [43] mostrou que as galáxias distantes se afastam com uma veloci-

dade proporcional a sua distância [44, 45]. ¶¶

Desses trabalhos, pode ser inferido que se as galáxias afastam-se independente da direção, no

passado elas estariam mais próximas umas das outras, implicando em um universo primordial

mais denso. Assim, é abolida a ideia de um universo estacionário e, além disso, em concordân-

cia com a TRG de Einstein, o espaço-tempo tem um caráter dinâmico. Não é mais plausível

pensar em um universo delimitado que está se expandindo com algum ponto central. Na cos-

mologia moderna, o universo não se expande no espaço, ao invés disso, é o próprio espaço que

está em expansão [46]. Nas palavras de deSitter “A Teoria da Relatividade Geral revelou que

o espaço e o tempo não são somente o cenário no qual a obra é desenvolvida, eles mesmos são

atores e parte essencial da trama” [47].

Os dados do Hubble estavam constituídos por medições deredshifte distâncias. Esse con-

junto de dados evidenciava uma relação linear entrez e d. A hipótese envolvida para concluir

que as galáxias estão se afastando umas das outras ou, especificamente, que o universo está

expandindo, é que esseredshifté devido à velocidade de expansão. Matematicamente a forma

usual de escrever a lei de Hubble é

cz= H0d , (2.41)

ondec é a velocidade da luz eH0 é a chamada constante de Hubble.

A lei de Hubble é válida somente para baixosredshifts, z≪ 1, sendo necessárias correções

de ordem superior para objetos suficientemente distantes que apresentam altosredshifts[46].

Uma outra lei relevante ao tratarmos a expansão do universo éa chamada lei velocidade-

distância, sendo escrita da forma:

v = H(t)d, (2.42)

onde v é a velocidade de recessão,d a distância própria eH(t) o parâmetro de Hubble.

§§Nesta seção, não normalizaremos a velocidade da luz.
¶¶As galáxias analisadas deviam estar longe o suficiente para que os movimentos peculiares não fossem relevantes,

embora mantendo o regime linearz≪ 1 .
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Esta lei é válida para qualquer distância e qualquer velocidade, implicando que para uma

certa distância suficientemente grande a velocidade de recessão ultrapassará a velocidade da

luz. Também deve-se notar que, depende do valor do parâmetrode Hubble em um tempo

dado, então um objeto a uma mesma distância em diferentes épocas do universo apresentará

velocidades de recessão distintas. Esta distância limite,a partir da qual qualquer objeto está

recedendo mais rápido que a luz, é conhecida como raio de Hubble [37, 46, 48].

A lei velocidade-distância é exata e pode ser deduzida a partir da métrica, como mostraremos

a seguir. Diferenciando com respeito ao tempo a expressão para a distância própria (2.7) e con-

siderando unicamente o movimento devido à expansão (movimento devido ao fluxo do Hubble),

faremos a variação da distância comóvel nula:

ḋp =
ȧ
a

aχ = H(t)dp, (2.43)

dado queH(t) = ȧ/a. Tem-se então que esta lei é consequência da isotropia e homogeneidade do

universo, deduzida a partir de elementos apenas geométricos. Como caso particular, é possível

demostrar que tal lei se reduz à lei linear de Hubble no limitede pequenas distâncias. Porém,

antes de fazer isto, mostraremos que uma expansão do universo produz umz, diferente ao efeito

Doppler ocasionado por velocidades peculiares.

Analisando a geodésica radial nula na métrica FLRW (ds= dΩ = 0 ) que seguem dois sinais

luminosos, emitidos consecutivamente por uma fonte com coordenada radial comóvelr, nos

tempostem e tem + ∆tem e recebidos por um observador na origem nos tempost0 e t0 + ∆t0,

respectivamente, temos

∫ t0

te

cdt
a(t)
=

∫ r

0

dr
√

1− Kr2
. (2.44)

Como a distância radial comóvel não varia tem-se a seguinte igualdade:

∫ t0

te

cdt
a(t)
=

∫ t0+∆t0

te+∆te

cdt
a(t)

. (2.45)

Os intervalos de tempo∆t0 e ∆tem são infinitesimais, então podemos manipular a equação

(2.45) e integrá-la, obtendo:

∆t0
a(t0)

=
∆te
a(te)

. (2.46)

Esta é a diferença entre o intervalo de tempo de dois sinais luminosos consecutivos entre os

momentos de emissão e recepção. Como apresentado anteriormente, isto produz uma mudança

no comprimento de onda emitido e recebido. Sendo o comprimento de onda próprio da fonte

λem= c∆tem e o recebidoλ0 = c∆t0, do resultado anterior, temos

1+ z≡ ∆t0
∆te
=
λ0

λe
=

a(t0)
a(te)

. (2.47)
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Figura 2.4.: Diferentes estimativas da constante de Hubbleinferidas utilizando distintos tipos
observações [49].

A partir desse resultado, veremos que a lei de Hubble é o limite de pequenas distâncias e,

consequentemente, baixas velocidades da lei velocidade-distância. Manteremos só os termos

de primeira ordem em todas as expansões em series das quantidades envolvidas. Começando

com a geodésica radial nula que descreve um raio de luz,

∫ t0

t

cdt
a(t)
=

∫ r

0

dr
1− Kr2

= χ(r). (2.48)

Para uma coordenada radial comóvelr ≪ 1, χ(r) ≈ r. Utilizando a relação entreredshifte o

fator de escala, e expandindo-o até primeira ordem obtem-se:

1+ z≃ 1− (t − t0)H0 → z≃ (t0 − t)H0. (2.49)

Considerando a ordem zero da integral (2.48) e substituindo a equação (2.49),

d = a0r = c
z

H0
, (2.50)

obtemos a lei linear de Hubble.

Com esse resultado, conclui-se que a violação da lei de Hubble seria uma prova para testar a

homogeneidade e isotropia do universo.

Na Figura2.4, observa-se diferentes estimativas da constante de Hubble, o que permite perce-

ber a evolução desta medida.

2.4.2. Expansão Acelerada

Em 1998, dois grupos de pesquisa, o Supernova Cosmology Project [50] e High-z Supernova

Search Team [51], descobriram que a expansão do Universo está em uma fase acelerada a partir
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Figura 2.5.: Evidência observacional da EE [50]. Magnitude aparente versusredshiftpara 42
SNIa observadas pelo Supernova Cosmology Project, e 18 SNIaem baixoredshift
observadas pelo Calán–Tololo Supernovae Survey. Linhas tracejadas e continuas
representam a magnitude aparente para modelos cosmológicos comΩK = 0 eΩΛ =
0, respectivamente, para vários valores deΩm.

de observações de Supernovas do tipo Ia (SNIa).

O Supernova Cosmology Project concluiu com 99% de confiança que os dados excluíam um

valor deΩΛ ≤ 0. Para um universo plano, ou seja,ΩΛ + Ωm = 1, os dados indicaram

Ωm0 = 0, 28+0,09
−0,08( estatístico)+0,05

−0,04(sistemáticos ).

Com esse resultado, o parâmetro de desaceleração na época atual, Eq.(2.3), possui um valor

negativo,q0 = −0, 58, o que indica uma expansão acelerada. Os resultados do High-z Super-

nova Search Team não foram distintos, concluindo queΩΛ0 > 0 com 99, 7% de confiança sem

assumir algum tipo de curvatura. Neste caso, para um universo plano, encontrou-se com 99, 5%

de confiança queq0 < 0. No contexto da TRG, para que a expansão do universo seja acelerada é

necessário um fluido no conteúdo material que possua uma pressão negativa (ver equação2.22),

atualmente tal fluido é chamado Energia Escura (EE).

O principal indicativo de queΩΛ0 > Ωm0 é que a luminosidade aparente das SNIa cai mais

rapidamente com oredshift do que acontece em um universo plano que contem só matéria.

Como mostrado na Figura2.5, o comportamento da distância de luminosidade com oredshift

em um universo só com constante cosmológica (Ωm = ΩK = 0) é semelhante com o comporta-

mento em um universo vazio e com curvatura (Ωm = ΩΛ = 0,ΩK = 1), sendo sempre maior no

primeiro caso. Para o caso mais realístico, sugerido pelos resultados dos dois grupos,Ωm = 0, 3

e ΩΛ = 0, 7, a distância de luminosidade é maior quando comparada com amesma em um

universo vazio até umredshift z= 1, 25. Isto é devido à dominância da matéria para esses val-

ores deredshift, o que faz com que o universo expanda-se desaceleradamente nessa época (ver

Figura2.6). Este comportamento é compatível com as observações de SNIa em altosredshifts

[39].
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Figura 2.6.: Diferença entre os valores esperados da distância de luminosidade vezesH0 para o
modeloΩm = 0, 3, ΩΛ = 0, 7,ΩK = Ωγ = 0 menos o seu valor no modelo vazio
Ωm = ΩΛ = Ωγ = 0,ΩK = 1 [39].

Como mencionado anteriormente, as observações de objetos distantes concluem que o uni-

verso está em expansão e, portanto, no passado apresentou uma fase muito quente e muito

densa onde a matéria e a radiação encontravam-se em equilíbrio térmico, formando um fluido

homogêneo, isto será o nosso objeto de estudo na seção seguinte.

2.5. Nucleossíntese Primordial

Baseado nas observações cosmológicas, o MCP descreve um universo em expansão, com uma

fase inicial muito densa e quente. Se utilizarmos as ECE até oo instante zero da história

cósmicat = 0 (com a(0) = 0), seria atingida uma singularidade inicial. Nesse momento,

as grandezas que descrevem o universo físico como densidades, temperatura, curvatura etc,

tomariam valores divergentes. Por isto, o nosso estudo é restrito até a chamada era do Planck

(t = 10−43s). Acredita-se que estas inconsistências são produto da extrapolação das ECE e que

poderiam ser corrigidas com uma teoria quântica da gravidade.

O universo primordial comporta-se como um meio composto de muitas classes de partículas

que, a princípio, poderiam ter diferentes temperaturas. Noentanto, como estas estão interagindo

intensamente, todas elas apresentam a mesma temperatura, ou seja, encontram-se em equilíbrio

térmico. Então, esse plasma primordial pode ser descrito por uma mesma temperatura. Para

temperaturas acima de 1011 K, a complexidade das interações fortes entre os distintos compo-

nentes do plasma primordial dificulta sua descrição.

A partir de 1011 K, o equilíbrio entre fótons, elétrons, prótons e nêutrons émantido pelas

interações eletromagnéticas e fraca. As partículas mais abundantes são as que tem uma tem-

peratura limiar inferior à temperatura do plasma (havendo também uma pequena quantidade de

bárions), podendo ser tanto criadas quanto aniquiladas em pares, partícula-antipartícula. Para

esta temperatura, o processo de criação e aniquilação dominante é,

e− + e+ ⇋ γ + γ. (2.51)
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A interação fraca permite a conversão próton-nêutron mediante seis processos diferentes,

n+ ν⇋ p+ e−

n+ e+ ⇋ p+ ν̄

n⇋ p+ e− + ν̄.

(2.52)

Calculando a taxa de conversão de um nêutron em um próton, e vice-versa, é possível estimar

a razão entre eles, obtendo,
Nn

Np
= exp

−(mn −mp)

kT
, (2.53)

o que mostra que, para uma temperatura de 1011 K, essa razão é próxima de um.

Quando a temperatura do universo atinge o valor de 1010 K, os neutrinos e antineutrinos

haviam-se desacoplado do plasma primordial, evoluindo, a partir daí, de maneira independente.

No que concerne aos prótons e nêutrons, a razão diminui até o valor 0,16, e depois disto a razão

cai lentamente.

Como é observado (vivemos em um universo composto de matériae não de antimatéria),

existiu uma assimetria entre o número de partículas e antipartículas, de modo que, após a

aniquilação entre pares, permanece um número certo de bárions. Sua razão com o número

de fótons,η, é o único parâmetro do qual dependerá a formação dos elementos leves.

Conforme o universo expande, ele vai esfriando. Para temperaturas abaixo de 5×109 K (esta

é a temperatura limiar dos elétron e pósitrons), a taxa de aniquilação elétron-pósitron é superior

à produção, obtendo uma liberação de energia que diminuirá oresfriamento do universo e,

consequentemente, fará com que a temperatura dos fótons seja maior que a temperatura dos

neutrinos que já tinham desacoplado do plasma. Com isto, será dito que a temperatura do

universo é caracterizada pelos fótons. Até estas temperaturas, a energia dos fótons era alta o

suficiente para dissociar o dêuteron. A partir de 0, 9× 109 K, uma serie de reações de captura

de nêutrons e prótons é acionada, o que deu origem à formação dos elementos leves:D, 3He,

4He,
7Li. A formação relevante de elementos no universo primordial parou noLi devido à

inexistência de elementos estáveis com número de massa igual a 5 e 8.

A observação das quantidades desses elementos formados na NP (ver Figura2.7) deve ser

feita com o cuidado suficiente para que a produção de elementos no interior estelar não leve a

uma subestimativa ou superestimativa da NP. Para cada um desses elementos, existem regiões

que possibilitam a medição da produção primordial.

• Hélio-4: A abundância primordial do4He é inferida por medidas da razão4He/H em

regiões do gás quente ionizado (regiõesHII) em outras galáxias.

• Deutério: Devido oD ser destruído em todos os processos astrofísicos, a sua abundância

primordial é inferida mediante observações da razãoD/H em nuvens de hidrogênio em

alto redshift(z> 3).

• Lítio-7: O lítio é criado na evolução de algumas estrelas enquanto é destruído por outras.



22 2.6. RADIAÇÃO CÓSMICA DE FUNDO

Figura 2.7.: Predição da produção de núcleos leves da Nucleossíntese Primordial do MCP [52].

A sua abundância primordial é inferida por observações das estrelas mais velhas nohalo

da nossa Galáxia.

• Hélio-3: As estrelas queimam deutério em hélio-3 e considera-se que a abundância desses

dois elementos permanece constante. Por isto, com medidas da abundância doD em

conjunto com a abundância deD+3He no meio interestelar é inferida a abundância do

hélio-3

As previsões do MCP e as observações estão em grande concordância e, faz da NP um dos

pilares do modelo.

2.6. Radiação Cósmica de Fundo

Após a NP o universo entrou em uma época em que nada de extraordinário aconteceu além

da expansão e o resfriamento. Como estudou-se na seção (1.3), as densidades dos fluidos de

matéria e radiação decaem com expoentes diferentes,ργ ∝ a−4 e ρm ∝ a−3, o que leva a um

universo primordial dominado pela radiação. No entanto, com a expansão do universo e o fato

de que a densidade de matéria decai mais lentamente que a densidade de radiação, chega-se no

momento no qual as densidades desses dois componentes são iguais, a chamadaequipartição

radiação-matéria. A partir deste ponto, o fluido que vai dominar a dinâmica é a componente de

matéria não-relativística.
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Figura 2.8.: Espetro de corpo negro medido pelo satélite WMAP, onde é possível observar a alta
concordância do perfil médio com o esperado [53].

Nesta época, os fótons são muito energéticos e as interaçõescom os elétrons são intensas, o

que mantêm o universo em equilíbrio com um espetro de corpo negro, dada pela lei de radiação

de Planck*** ,

ρ(T, ν) =
8πh
c3

ν3

e
hν
kT − 1

, (2.54)

sendo a densidade de energia total (integrada em todas as frequências) descrita pela lei de

Stefan-Boltzmann,

ρ(T) = 4σT4. (2.55)

Esta lei e a lei de evolução da densidade de radiação, nos fornecem a evolução da temperatura

ao longo da história cósmica,

T = T0

(a0

a

)

. (2.56)

Quando a temperatura atingiuT ≈ 4000 K, a energia dos fótons era baixa o suficiente para

permitir a neutralização dos átomos de hidrogênio (estado ligado próton-elétron) e, pouco de-

pois, a uma temperaturaT ≈ 3000 K, os fótons deixam de interagir com a matéria, podendo

viajar livremente sem serem espalhados, o que constitui a formação da superfície de último

espalhamento.

Uma questão interessante para se perguntar é como seria o perfil percebido hoje daquela

radiação de corpo negro. Sabemos que tanto a temperatura quanto a frequência escalam com

a−1 e, como o exponente do denominador é uma função da razãohν/kT, o denominador não

***Nesta equação, retomamos a constanteh.
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Figura 2.9.: Mapa da RCF em projeção Mollweide obtido pelo satélite espacial Planck [54].

teria efeito sobre o perfil da radiação. Agora, ainda tem-se um fatorν3 do lado direito da equação

(2.54) que cai coma−3, embora no lado esquerdo tem-se uma densidade, sabendo que ovolume

comóvel escala coma3, os dois efeitos são cancelados e o perfil de corpo negro é mantido (ver

Figura2.8).

Esta radiação foi medida pela primeira vez por Penzias e Wilson em 1964, e recentemente

pelos satélites COBE,WMAP e PLANCK, obtendo uma temperatura atual de 2.72548±0.00057

K [53]. Esta radiação é altamente isotrópica (ver Figura2.9). O perfil da radiação de corpo

negro, mostrado na Figura2.10e representado pela equação de Planck (2.54), define uma classe

especial de observadores para os quais a radiação possui a mesma temperatura independente

da direção. Então, diz-se que um observador está em repouso com respeito ao corpo negro

quando a distribuição da radiação aparece ser isotrópica. Aplicando isto ao nosso Universo, um

observador possui velocidade peculiar nula quando a RCF é isotrópica para tal observador [55].

É evidente que um observador com uma velocidade peculiar diferente de zero não poderia

visualizar um universo isotrópico, pois o vetor velocidadedefiniria uma direção privilegiada.

Pode ser mostrado que, a temperatura de corpo negro transforma-se entre um observador em

repouso e um observador em movimento pela relação [56]:

T′(θ′) = T

√

1− β2

1− βcosθ′
, (2.57)

ondeT é a temperatura (isotrópica) medida pelo observador em repouso,T′ pelo observador

em movimento com velocidadev (β = v/c), eθ′ é o ângulo formado entre a linha de visada e o

vetor velocidade medido pelo observador em movimento.

Para velocidades peculiares baixas com respeito à velocidade da luz, expande-se a expressão

(2.57) em potencias deβ
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Figura 2.10.: Espetro de potencias da temperatura da RCF obtida com os primeiros resultados
do Planck. O eixo horizontal representa a ordem do multipolo, sendo logarítmico
atél = 50 e linear em diante. O eixo vertical él(l + 1)Cl/2π [54].

∆T ≡ T′ − T = T

[

−βP1(cosθ′) − β
2

6
+

2β2

3
P2(cosθ′) + ...

]

(2.58)

ondePi são os polinômios de Legende. O termo principal da variação da temperatura é o termo

de dipolo (da ordem de 10−3T/T̄, ondeT̄ é a velocidade média), embora o termo de quadrupolo

não seja desprezível comparado com as flutuações intrínsecas (não produzidas por movimentos

peculiares).

É conveniente expandir as variações da temperatura∆T(n̂) da RCF observada em uma direção

dada pelo vetor unitário ˆn e o valor médio em harmônico esféricosYm
l (n̂):

∆T ≡ T(n̂) − T0 =
∑

lm

almYm
l (n̂), T0 ≡

1
4π

∫

T(n̂)dΩ. (2.59)

Como a variação na temperatura∆T é uma quantidade real, os coeficientes devem satisfazer a

condição:

a∗lm = al−m. (2.60)

O espectro de potência da RCF, mostrado na Figura2.10, é a soma dos quadrados dos coefi-

cientes

Cl =
1

2l + 1

∑

m

|alm|2. (2.61)

A curvatura e a densidade bariônica são as grandezas mais bemvinculadas pelo espetro de

potencias da RCF.
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Existem outro tipo de flutuações na RCF que tem origem no universo primordial e que são a

causa da formação das estruturas tal como as observamos hoje. As flutuações primárias na RCF

foram produzidas por diferentes fontes, a saber [39]:

• Flutuações intrínsecas na temperatura do plasma constituído por elétrons, fótons e nú-

cleons na superfície de último espalhamento.

• Efeito Doppler causado por flutuações de velocidade no plasma na superfície de último

espalhamento.

• O redshift ou blueshiftdevido a flutuações no potencial gravitacional no último espal-

hamento, chamado efeito Sachs-Wolfe.



3 Energia Escura

Aceitando a hipótese da Energia Escura como o agente causador da expansão acelerada do

Universo, é necessário descrevê-la de forma quantitativa.Para isto, tem sido discutidos vários

mecanismos de aceleração. Estes mecanismos devem ser testados com os dados observacionais

atuais, de tal modo, que seja possível explicá-los satisfatoriamente ou, pelo menos, obter uma

concordância entre o modelo e a observação. Neste capítulo,o nosso objetivo é estudar alguns

dos principais modelos, para descrever a energia escura, encontrados na literatura.

3.1. Constante Cosmológica

A constante cosmológica é o principal candidato para descrever a EE, sendo o mecanismo que

utiliza o modelo cosmológico padrão para explicar a aceleração. Embora, o modelo padrão se

ajusta muito bem aos dados observacionais, este possui uma séria contradição entre teoria e

observação, o chamado Problema da Constante Cosmológica, que descreveremos mais adiante.

O termo da constante cosmológica foi introduzido originalmente por Einstein em 1917 [57]

para poder obter um universo estático como solução das suas equações de gravitação. Anos

depois, com a descoberta da expansão do Universo, o termo foiexcluído. Recentemente, com

os resultados de Perlmutter et al. [50] e Riess et al. [51], a constante cosmológica tem sido

assumida novamente nas ECE como a componente da energia responsável pela aceleração cós-

mica.

Vejamos as diferentes implicações ao adicionarmos o termo de constante cosmológica de um

lado ou de outro nas ECE.

Ao incluir o termo da constante cosmológica no lado esquerdodas ECE,

Gµν − Λgµν = 8πGTµν, (3.1)

junto com o tensor e escalar de Ricci, a natureza desse novo termo é puramente geométrica.

A análise dimensional das ECE implica que [Λ] = L−2, sugerindo então a interpretação deΛ

como a curvatura do espaço vazio.

27
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Entretanto, a maneira de interpretar esse novo termo é diferente quando ele aparece no lado

direito das ECE,

Gµν = 8πGTµν + 8πGρΛgµν, (3.2)

com ρΛ = Λ/8πG, uma densidade de energia. Deste lado das ECE, encontra-se oefeito da

energia, a pressão e o momentum na gravitação. Ao assumir queo termoρΛ , 0, interpreta-se

que o espaço vazio produz o mesmo campo gravitacional como seexistisse um fluido do tipo

perfeito, comρ = ρΛ e p = −ρ. Neste sentido, se pode dizer que o vácuo possui energia e

pressão. Para visualizarmos este fato, escreve-se as ECE com uma componente covariante e

uma contravariante,

Gν
µ = 8πGTν

µ + 8πGρΛδ
ν
µ, (3.3)

com o último termo sendo:

ΛTν
µ =











































ρΛ 0 0 0

0 ρΛ 0 0

0 0 ρΛ 0

0 0 0 ρΛ











































. (3.4)

Para um fluido perfeito o TME é escrito da forma

f pT
ν
µ =











































ρ 0 0 0

0 −p 0 0

0 0 −p 0

0 0 0 −p











































, (3.5)

ficando evidente a associação depΛ = −ρΛ.

Na seção2.1, foi mencionado que a inclusão de um termoΛgµν não violava os postulados da

teoria. No que segue, analisaremos isto com mais detalhe.

Primeiro, das ECE originais (sem constante cosmológica), tem-se que a derivada covariante

do tensor de Einstein,Gµν, é nula e, consequentemente, também a derivada covariante do TME.

Ao adicionar o termoΛgµν, esta propriedade fica invariante pois o tipo de conexão,Γνµβ, que

utiliza a TRG é compatível com a métrica* no sentido que

∇νgνµ = 0. (3.6)

Então, a condição de divergência nula ainda é mantida.

A segunda questão importante que deve ser analisada é a covariância do novo termo. O

* A conexão,Γνµβ, é o objeto matemático que definido em uma variedade permite aderivação covariante, isto é,
permite que a derivada de um tensor continue sendo um tensor.Entretanto, ela não é univocamente definida,
podendo ser definida mais de um tipo de conexão em uma mesma variedade.
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TME de um fluido do tipo perfeito para um observador comóvel,S, em um referencial local de

Minkowski, toma a forma

T00 = ρ, Tab = δabp. (3.7)

Realizando uma transformação de Lorentz para um referencial inercial, S′, que possui veloci-

dadev = vx
† com respeito aS, o TME se transforma do seguinte modo:

ρ′ =
ρ + β2p
1− β2

, T′0x =
β(ρ + p)
1− β2

, T′xx =
p+ β2ρ

1− β2
,

T′yy = T′zz= p, T′oy = T′oz = T′xy = T′xy = T′yz = 0. (3.8)

Substituindo os valores da densidade e pressão para o vácuo,ρ = ρΛ e p = pΛ = −ρΛ , obtem-se

T′00 = ρ
′
Λ = ρΛ, T′ab = p′Λδab = pΛδab (3.9)

e o TME é, novamente, diagonal, o que mostra que o termo de constante cosmológica é igual

para dois observadores inerciais, isto é, o termo é um invariante de Lorentz [58, 59].

Por outra parte, é importante estudar quais são os efeitos produzidos quando agregamos um

novo termo desse tipo no limite newtoniano das ECE. Considere uma métricagµν = ηµν + hµν,

ondehµν é uma perturbação da métrica de Minkowskiηµν. Desprezando os efeito de rotação

e variação temporal da métrica perturbada,R00 pode ser escrito em termos de um potencial

gravitacionalΦ, tal que,R00 ⋍ ∇2Φ. No limite não relativístico,p≪ ρ, se reduziria a:

∇2Φ = 4πGρ − Λ. (3.10)

Para recuperar a equação de Poisson da gravitação Newtoniana, Λ deveria ser nula ou pelo

menos suficientemente pequena comparada com 4πGρ [60]. Também pode-se mostrar que no

limite não relativístico, a equação de movimento de uma partícula de prova em queda livre é

modificada , tomando a forma:

d2~r
dt2
= ~g+ ΩΛH2

0~r . (3.11)

Para termos uma ideia de quão importante é o segundo termo da equação (3.11), considere o

movimento circular do Sistema Solar ao redor do centro da nossa Galáxia. Para uma velocidade

devc = 220 km s−1 e um raior = 8 kpc, a razão entre a aceleração produzida pela constante

cosmológica e a aceleração totalg = v2
c/r é

gΛ
g
=
ΩΛH2

0r2

v2
c

∼ 10−5. (3.12)

† Só é necessário considerar um boost de Lorentz, pois a isotropia implica que nenhuma direção do espaço é
privilegiada.
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O mesmo cálculo feito para a órbita terrestre produz,gΛ/g ∼ 10−22 [61].

Dos argumentos anteriormente tratados, conclui-se que a escala de ação a partir da qual os

efeitos deΛ são perceptíveis tem que ser maior que a escala na qual a gravidade Newtoniana

funciona bem, ou seja, o efeito deΛ deve ser apreciável para distâncias cosmológicas.

Esse valor deΛ inferido desde as observações corresponde a uma densidade de energia

ρΛ ≈ 10−47GeV4. (3.13)

Por outro lado, a densidade de energia do vácuo, calculada como a soma das contribuições da

energia de ponto zero de campos quânticos com massam, é dada por

ρvac =
1
2

∫ ∞

0

d3k
(2π)3

√
k2 +m2

=
1

4π2

∫ ∞

0
dkk2
√

k2 +m2, (3.14)

o que é evidentemente divergente. Porém, é esperado que a teoria quântica de campos seja

válida até uma certa escalakmax, implicando que a integral na equação (3.14) é finita, ou seja,

ρvac ≃
k4

max

16π2
. (3.15)

No caso em que é possível aplicar a teoria de campos quânticosaté a escala de Planck, ou seja,

kmax= mplanck, o valor predito para a densidade de energia de ponto zero é

ρΛ ≈ 1074GeV4, (3.16)

o que constitui uma discrepância de 121 ordens de grandeza entre teoria e observação. Devido

principalmente a esta inconsistência, torna-se necessário a busca de outras explicações para a

natureza da EE.

Por último, cabe ressaltar que a solução da equação de continuidade (2.23) para um fluido

com p = −ρ produz uma densidade de energia constante,ρΛ(t) = ρΛ. Da análise realizada das

CE na seção2.1.1, observa-se que uma constante cosmológica positiva é compatível com todas

as CE, exceto com a condição forte.

3.2. Campo de Quintessência

Um dos possíveis candidatos para a interpretação da energiaescura é o chamado campo de

quintessência, que é um campo escalar minimamente acoplado, isto é, só interage gravitacional-

mente. Além disto, a contribuição da energia cinética à densidade Lagrangiana é canônica, ou

seja, só envolve um termo cinético linear. Sob estas condições, a densidade Lagrangiana é

[62, 63]
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Lφ =
1
2
∂νφ∂

νφ − V(φ). (3.17)

Esta interpretação tem como ente principal a função potencial V(φ).

A partir da densidade Lagrangiana, pode-se definir o TME do campo [34]

Tµν =
2
√−g

δ(
√−gL)

δgµν
. (3.18)

Identificando os termos do Tensor Momento-Energia do campo com os de um fluido perfeito,

obtem-se:

ρφ =
1
2
φ̇2 + V(φ) +

1
2

(∇φ)2 , (3.19)

pφ =
1
2
φ̇2 − V(φ) − 1

6
(∇φ)2 , (3.20)

onde os termos que envolvem o gradiente do potencial são nulos se é aceito o principio cos-

mológico [34]. Naturalmente, define-se o parâmetro da equação de estado para o campo como,

wφ ≡
pφ
ρφ
. (3.21)

As expressões para a pressão e a densidade do campo podem ser escritas, equivalentemente,

em termos do potencial,V(φ), e da energia cinética,K. Somando e subtraindo as expressões

(3.19) e (3.20), temos

K ≡ 1
2
φ̇2 =

ρφ + pφ
2

=
ρφ(1+ wφ)

2
, (3.22)

V =
ρφ − pφ

2
=
ρφ(1− wφ)

2
, (3.23)

de tal maneira que a equação de estado seria expressada como

wφ =
K − V
K + V

. (3.24)

Por outro lado, utilizando as equações de Euler-Lagrange,

∂µ
∂L
∂φ,µ

− ∂L
∂φ
= 0, (3.25)

encontra-se a equação de Klein-Gordon para o campo em um universo FLRW,

φ̈ + 3Hφ̇ = −dV
dφ

. (3.26)

O sinal (-) que acompanha a derivada do potencial na equação de Klein-Gordon, faz com que a

aceleração do campo seja em direção ao mínimo do potencial.
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A equação de Klein-Gordon é equivalente à equação de continuidade. Isto é visto multipli-

cando a equação anterior porφ̇ e utilizando a expressão paraK (3.22) [62]:

φ̇φ̈ + 3Hφ̇2 = −dφdV
dtdφ

(3.27)

d
[

φ̇2/2
]

dt
+ 6H

[

φ̇2/2
]

= −V̇

K̇ + 6HK = −V̇

ρ̇φ − V̇ + 3H(ρφ + pφ) = −V̇

ρ̇φ + 3H(ρφ + pφ) = 0. (3.28)

Até o momento, tem sido discutidas a dinâmica do campo de quintessência, a sua densidade

Lagrangiana geral e a sua equação de movimento, que se acoplacom a dinâmica do universo

via o parâmetro de Hubble. Agora, veremos as restrições que comumente são impostas no

campo e as consequências que elas tem na dinâmica do universodesde a análise das equações

de Friedmann.

A primeira questão que pode ser tratada é o intervalo de variação da equação de estado para

o campo de quintessência (3.21). Sob a suposição de que o potencialV(φ) ≥ 0, é garantido que

a densidade de energia do campo,ρ = φ̇2/2+ V(φ), seja positiva. Consequentemente, a função

wφ(x) =
x− 1
x+ 1

; x ≡ φ̇2

2V(φ)
, 0 ≤ x < ∞ (3.29)

é monotonicamente crescente a partir do seu mínimowmin = −1 em x = 0, até o seu valor

assimptóticowmax � +1, quandox→ ∞. O regime de rolamento lento do campo, apresenta-se

quando a energia cinética é desprezível em comparação com a energia potencial, o que implica

x≪ 1 ew(x) ⋍ −1. Enquanto a energia cinética vai aumentando, a equação de estado desvia-

se dep = −ρ, afastando-se do regime de rolamento lento. No momento em que é atingida

a equipartição entre a energia cinética e potencial, o campocomporta-se como poeira (p =

0). Após esse estado, a pressão torna-se positiva e, finalmente, quando o termo cinéticoK é

completamente dominante, a equação de estado atinge o valorp = ρ ‡. Sumariando, para o

campo de quintessência temos o intervalo de variação da EdE,

− 1 ≤ w ≤ 1. (3.30)

Note, portanto, que valores dew < −1 não podem ser explicados por este modelo de campo

‡ Esta descrição é baseada no intervalo de valores da EdE e não na dinâmica do campo.
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Potencial Referencia

V0 exp−λφ Ratra e Peebles (1988) [64]
V0/φ

α, α > 0 Frieman et al (1995) [65]
V0 exp−λφ2/φα, α > 0 Brax e Martin (2000) [66]
V0(coshλφ − 1)p Sahni e Wang (2000) [67]
V0 sinhλφ−α Sahni e Starobinsky (2000) [68]
V0(eακφ + eβκφ) Barreiro, Copeland e Nunes ( 2000) [69]
V0(expMp/φ − 1) Zlatev, Wang e Steinhardt (1999) [70]
V0[(φ − B)α + A]e−λφ Albrecht e Skordis (2000) [71]

Tabela 3.1.: Diferentes tipos de potenciais usados em modelos de quintessência.

escalar canônico, a menos que sejam permitidos valores do potencialV(φ) < φ̇2/2, o que pro-

duziria uma densidade de energia negativa, implicando na violação da condição de energia

fraca. Por essa razão, esse cenário é excluído. Com isto, é visto que o campo de quintessência

obedece à condição de energia dominante e, consequentemente, obedece também as condições

de energia fraca e nula (ver seção2.1.1).

Para o caso de um universo espacialmente plano, a partir das EF encontra-se uma relação

direta entre a energia cinética do campo e a variação temporal do parâmetro de Hubble,

H2 =
8πG

3
ρ, (3.31)

ä
a
= Ḣ + H2 = −8πG

6
(ρ + 3P). (3.32)

Substituindo a equação (3.31) em (3.32), obtem-se

Ḣ = −8πG
(ρ + P)

2
= −8πG

φ̇2

2
= −8πGK, (3.33)

onde foi utilizada a definição da energia cinéticaK (3.22). A consequência direta desta ex-

pressão é que a variação temporal do parâmetro de Hubble paraum universo dominado por um

campo de quintessência sempre é negativa ou pelo menos nula.Esta última condição,̇H = 0,

só acontece para o caso em que a dinâmica está dominada por umaconstante cosmológica ou

equivalentemente quando o campo é totalmente estático [13].

3.3. Campo Fantasma

O conceito de campo fantasma foi introduzido por Caldwell em2002 [12] como uma alternativa

para explicar a natureza da EE. Os vínculos impostos pelas observações cosmológicas recentes

permitem valores dew < −1, fato que não poderia ser explicado de maneira fundamentalcom

um modelo de quintessência, dado o intervalo limitado de variação da EdE para este campo
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(−1 ≤ w ≤ 1). Por isto, foi desenvolvido um novo tipo de campo que permite valores dew

menores que−1.

O modelo proposto por Caldwell consistia de um espaço-tempoFLRW plano, preenchido por

uma componente de matéria escura e uma componente de energiafantasma. O campo fantasma

tem densidade de energia positiva,ρ f > 0, o que impõe a condição sobre o potencial de ser

V > 0 (3.37), do mesmo modo que com o campo de quintessência. A diferençasurge em que a

pressão é negativa o suficiente, tal que,ρ f + pf < 0, produzindow < −1 [12].

O modo de introduzir o campo fantasma de forma fundamental, ou seja, a partir de uma

formulação da densidade lagrangiana do campo,L f , é trocando o sinal do termo cinético,

L f = −
1
2
∂νφ∂

νφ − V(φ). (3.34)

Esta modificação faz com que a energia cinética do campo seja negativa,

K = − φ̇
2

2
(3.35)

e a equação de movimento tome a forma

φ̈ + 3Hφ̇ = +
dV
dφ

. (3.36)

Com isto a dinâmica do campo muda drasticamente. A evolução deφ tende a regiões de maior

potencial, mantendo assim a condiçãoρ f > 0, ou seja,

ρ = K + V = − φ̇
2

2
+ V(φ) > 0. (3.37)

Devido à conexão direta que há entre o parâmetro da EdE, a evolução da densidade de en-

ergia escura e a expansão do universo, é de grande importância estudarmos as consequências

produzidas por valores negativos dew. Ao analisarmos a equação de conservação da energia

para um fluido em um universo FLRW (como visto na seção2.3),

ρ̇i = −3H(ρi + pi), (3.38)

obtem-se a equação diferencial da evolução da densidade de energia com o fator de escala,a(t),

em termos do parâmetrow,

d ln ρi

d ln a
= −3(1+ wi). (3.39)

Desta relação, se deduz que para um campo fantasma (wf < −1), a energia permanece constante

enquanto a densidade aumenta se o universo expandir [14].

Outro efeito do campo fantasma na dinâmica do universo, é observado na expressão (3.33),

onde para a energia fantasma o termo cinético é negativo, atingindo uma aceleração na taxa de
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expansão, [13] §.

Ḣ =
φ̇2

2
→ Ḣ > 0. (3.40)

Cabe ainda ressaltar que o campo fantasma viola todas as condições de energia aqui apresen-

tadas. A violação destas condições, contudo, não é uma razãosuficiente para abandonar esta

abordagem para o problema da aceleração cósmica.

3.4. Gás de Chaplygin

Nesta seção, discutiremos um modelo que unifica a energia escura e a matéria escura, o chamado

modelo de quartessência ou gás de Chaplygin. Neste cenário,a energia e matéria escuras são

modeladas pelo mesmo fluido [73], com equação de estado

p = −A
ρ
, (3.41)

ondeρ > 0 eA é uma constante positiva.

Em um universo de FLRW preenchido por um fluido com esta EdE, aoresolver a equação de

continuidade (2.23), obtem-se

ρ =

√

A+
B
a6
, (3.42)

onde B é uma constante de integração.

Ao selecionar um valor positivo paraB, observa-se que paraa ≪ B/A a expressão (3.42)

reduz-se a

ρ �

√
B

a3
, (3.43)

o que corresponde basicamente à evolução da densidade de energia em um universo dominado

por matéria tipo poeira (p = 0). Por outro lado, para valores grandes do fator de escala, segue

que

ρ �
√

A e p � −
√

A, (3.44)

correspondendo a um universo dominado por uma constante cosmológica. Ao mantermos ter-

mos até primeira ordem para valores grandes dea, tem-se que a densidade e a pressão são:

ρ �
√

A+ a−6 B

2
√

A
, (3.45)

§ Para uma discussão do futuro de um universo dominado por um campo fantasma, ver [72].
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p � −
√

A+ a−6 B

2
√

A
. (3.46)

Estas duas expressões para a densidade e a pressão descrevemuma mistura entre uma constante

cosmológica e um tipo de matéria chamada matéria rígida,stiff matter(devido ao fato de que a

velocidade da luz iguala-se à velocidade do som), e que está regida pela EdE,

p = ρ ⇐⇒ w = 1. (3.47)

Um universo FLRW preenchido por um gás de Chaplygin apresenta algumas fases distintas:

desde uma fase dominada por matéria tipo poeira, passando por uma fase dominada por uma

constante cosmológica e matéria rígida, até atingir uma fase dominada por uma constante cos-

mológica. É direta a associação da pressão e da densidade do gás de Chaplygin com o potencial

e a energia cinética de um campo escalar, o qual foi discutidona seção (3.2)

Por último, note-se que uma aceleração cósmica é obtida quando

ä
a
= −4πG(ρ + 3p) > 0 =⇒ a6 >

B
2A

, (3.48)

mostrando assim que, a princípio, a aceleração poderia ser explicada com este tipo de modelo,

sendo as constantesA e B determinadas com vínculos observacionais [74].

3.5. Gravidade Modificada

Até o momento, foram tratadas alternativas para explicar a aceleração cósmica que modificam o

conteúdo material do universo ou, em outras palavras, o TME,enquanto a descrição geométrica

tem permanecido invariante (tensor de Einstein). Entretanto, outro tipo de abordagem do prob-

lema da aceleração cósmica é a modificação das equações que governam o campo gravitacional

na teoria do Eisntein, do lado direito das ECE. Nesta seção, apresenta-se brevemente o formal-

ismo métrico das teorias de gravidadef (R), nas quais o acoplamento entre o conteúdo material

e a geometria do espaço-tempo não se dá mais mediante a proporcionalidade do tensor de Ein-

stein e o tensor Momento-Energia¶.

Para obter as equações da gravitação nas teoriasf (R), minimiza-se a ação de Einstein-Hilbert

generalizada,

S =
1

8πG

∫

d4x
√
−g f(R) + SM(gµν, ψ), (3.49)

ondeG é a constante gravitacional,g o determinante do tensor métrico,R o escalar de Ricci,

f (R) uma função arbitrária eSM a ação da matéria para o campoψ (ψ representa coletivamente

os campos de matéria).

¶ Para uma revisão sobre teoriasf (R), ver [76].
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Por formalismo métrico entende-se que a variação da ação só depende do campogµν, as-

sumindo a conexão de Levi-Civita, ou seja, o tensor métrico ea conexão não são entidades

independentes.

Minimizando a ação (3.49) com respeito aδgµν, obtem-se:

f ′(R)Rµν −
1
2

f (R)gµν − [∇µ∇ν − gµν�] f ′(R) = 8πGTµν, (3.50)

onde uma linha representa a diferenciação com respeito ao argumento,∇µ é a derivada covari-

ante associada à conexão de Levi-Civita e� ≡ ∇ν∇ν. Sendo então, (3.50) as novas equações de

campo.

Cabe notar que, ao contrário das ECE, o traço das equações (3.50) é uma equação diferencial

e não algébrica,

R= −kT ⇐⇒ TRG

f ′(R)R− 2 f (R) + 3� f ′(R) = kT ⇐⇒ f (R).
(3.51)

As equações de campo modificadas (3.50) podem ser reescritas mantendo o tensor de Einstein

do lado esquerdo das equações enquanto, no lado direito, encontra-se o tensor momento-energia

da matéria e um tensor momento-energia efetivo composto portermos geométricos,

Gµν ≡ Rµν −
1
2

gµνR=
8πGTµν

f ′(R)
+ gµν

[ f (R) − R f′(R)]
2 f ′(R)

+
[∇µ∇ν f ′(R) − gµν� f ′(R)]

f ′(R)
, (3.52)

interpretando-se a fraçãoG/ f ′(R), no segundo membro, como se fosse uma constante gravita-

cional efetiva.

No caso particular do universo de FLRW, as EF generalizadas para as teorias de gravidade

f (R) tem a mesma forma que na TRG (2.18) e (2.19) com a identificação,p→ pe f = pm + pc

e ρ → ρe f = ρm + ρc, com pm e ρm sendo a pressão e a densidade da matéria. A “pressão” e a

“densidade” produzidas pela curvatura são dadas por:

pc =
1

8πG f ′

[

2
ȧ
a

Ṙ f′ + R̈ f′′ + Ṙ2 + f ′′′ − 1
2

[ f − R f′]

]

, (3.53)

ρc =
1

8πG f ′

[

1
2

(

f − R f′ − 3
ȧ
a

Ṙ f′′
)

]

. (3.54)

A princípio esses termos podem induzir uma aceleração cósmica.

Cabe ressaltar que os novos termos de pressão e densidade, e de maneira geral, o tensor

momento energia efetivo, devem ser interpretados como efeitos geométricos e não como outro

tipo de fonte [75].
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3.6. Parametrizações da Equação de Estado

As abordagens tratadas até este ponto para explicar a natureza da energia escura são descrições

fundamentais. Entretanto, por questões práticas, o problema da descrição da EE pode ser

tratado comumente de uma forma mais fenomenológica, parametrizando a EdE,w, ondew

é uma função doredshiftou equivalentemente do fator de escala.

Nesta abordagem, o objetivo é fazer uma expansão em series defunções da seguinte forma:

w(z) =
∑

n=0

wnxn(z), (3.55)

sendoxn(z) alguma função bem comportada doredshift∀n (dependência implícita det), e wn

os coeficientes da expansão que são ajustados fazendo um análise estatística com os dados

observacionais. Esta série, no entanto, deve ser truncada e, por motivos de precisão dos dados

atuais, as constanteswn só são restritas de maneira efetiva até primeira ordem. Assim, a EdE é

dada pelas funçõesxn(z) e os parâmetroswn, que são independentes dez.

É usual construir EdE biparamétricas, tal que

x0 = 1 e w0 = w(0), (3.56)

o que também pode ser escrito como

w(z) = w0 + w1g(z), (3.57)

ondeg(z) é uma função arbitrária que obedece à condiçãog(0) = 0. Desta forma, representa-se

a parte constante da equação e a evolução da EE estaria incluída somente no termo de primeira

ordem.

Podemos ainda calcular a função de evolução da energia escura resolvendo a equação de

continuidade (2.23), utilizando uma EdE geralw(z):

f (z) ≡ ρ(z)
ρ0
= exp

[

3
∫ z

0

1+ w(z′)
1+ z′

dz′
]

(3.58)

e com isto temos que o parâmetro de Hubble é escrito como:

H2(z) = H2
0[Ωγ(1+ z)4 + Ωm(1+ z)3 + Ωk(1+ z)2 + Ωx f (z)], (3.59)

ondeΩx representa o parâmetro de densidade da energia escura.

Utilizando o desenvolvimento do modelo de quintessência (seção3.2), sempre que se tenha

quew > −1, podemos reconstruir o campo escalar partindo da EdE. Solucionando a equação

de continuidade para uma EdEw(a) (3.58) e escrevendo a densidade de energia do campo hoje

em termos da densidade crítica e do parâmetro de densidade,
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w(z) Referencia

w0 + w1
z

1+z Chevallier, Polarsky e Linder [6]

w0 + w1
(1+z)−β−1

β
Barboza, Alcaniz, Zhu e Silva [7]

w0 + w1
z(1+z)
1+z2 Barboza e Alcaniz [8]

w0 + w1

[

sin (1+z)−(1+z) sin(1)
1+z

]

Lazkoz, Salzano e Sendra [9]

−1+ (1+ w0) exp
[

c(1−(1+z)n−1)
n−1

]

Adak, Majumdar e Pal [10]

Tabela 3.2.: Diferentes tipos de parametrizações da EdE da EE.

ρφ(a) = Ωxρc exp 3
∫ 1

a
d ln a[1 + w(a)]. (3.60)

A partir da definição da energia cinética (3.22) e substituindo a expressão anterior para a densi-

dade de energia do campo, escrevemosφ em função do fator de escala da seguinte forma:

φ(a) =
∫

d ln aH−1
√

ρφ(a)[1 + w(a)], (3.61)

e tanto o potencial quanto a energia cinética estão determinados pela densidade de energia e a

EdE

V(a) =
1
2
ρφ(a)[1 − wφ(a)], (3.62)

K(a) =
1
2
ρφ(a)[1 + wφ(a)]. (3.63)

Obtendo assim, todas as quantidades que caraterizam o campoescalar.

Existem muitas equações paramétricas da EdE da EE, todas elas feitas com o objetivo de ajus-

tar a dinâmica do universo com as observações atuais. Algumas parametrizações encontradas

na literatura são mostradas na Tabela3.2. Vamos estudar em mais detalhe algumas delas.

3.6.1. Parametrização Chevallier-Polarsky-Linder (CPL)

Esta parametrização foi introduzida por primeira vez por Chevallier e Polarsky em [6] e, poste-

riormente, por Linder em [77] com a forma usualmente utilizada,

wCPL(a) = w0 + (1− a/a0)w1, (3.64)

ou, em termos doredshift,

wCPL(z) = w0 +
z

1+ z
w1. (3.65)

Esta parametrização segue as condições mencionadas na seção anterior, onde a constantew0
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Figura 3.1.: Níveis de confiança de 1, 2 e 3σ para o modelo CPL plano obtidos por Suzuki et
al. com dados de SNe Ia, OAB, RCF e um prior emH0 .

representa o valor atual da EdE e a constantew1 o valor da primeira derivada com respeito ao

redshiftemz= 0.

A parametrização CPL possui as seguintes vantagens:

• Espaço paramétrico bidimensional

• Para baixosredshifts, ela possui um comportamento linear,w(z)→ w0 + w1z.

• É uma função limitada em altosredshifts, com o valor limite paraz→∞, w→ w0 + w1.

• Pode-se recuperar a Constante Cosmológica como caso particular paraw0 = −1 ew1 = 0.

• A densidade de energia pode ser integrada analiticamente,

fCPL(z) = (1+ z)3(1+w0+w1) exp−w1
z

1+ z
. (3.66)

Entretanto, esta parametrização também sofre de alguns problemas, tais como:

• A partir de um ponto de vista teórico, ela apresenta uma divergência no fim da história do

universo (z= −1) tanto na EdE (3.6.1) quanto na densidade de energia (3.66).

• A partir de um ponto de vista observacional, os parâmetrosw0 e w1 encontram-se alta-

mente correlacionados, com uma grande incerteza associadaaw1 (ver Figura3.1).
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Figura 3.2.: Comportamento da funç aog(z) = z(1+ z)/1+ z2 da parametrização BA. As linhas
representam valores positivos e negativos do parâmetrow1.

3.6.2. Parametrização Barboza-Alcaniz (BA)

Esta parametrização foi introduzida por Barboza e Alcaniz em [8] com o objetivo de estender o

intervalo de aplicabilidade da EdE da energia escura à história toda do universo, a qual depende

do tempo (implicitamente) e apresenta o comportamento assintótico linear em baixosredshifts,

w(z) = w0 + w1
z(z+ 1)
1+ z2

. (3.67)

Note que, ao contrário da parametrização CPL, esta permanece limitada em todo o intervalo de

redshift[−1,∞). A densidade de energia é encontrada solucionando (2.23), é dada por

ρBA(z) = ρ0(1+ z)3(1+w0)(1+ z2)3w1/2. (3.68)

A parametrização BA permite uma divisão do plano (w0−w1) em seis regiões, de acordo com

os valores destes dois parâmetros que implicam:

• Uma região associada a um campo de quintessência (−1 ≤ w ≤ 1).

• Uma região associada a um campo fantasma (w < −1).

• Duas regiões desconexas, onde a equação de estado ao longo dahistória do universo passa

por fases de campo quintessencial e de campo fantasma.

• Uma região proibida, cujos valores dew0 e w1 produziriam uma densidade de energia

escura dominante à da matéria emz≫ 1, o que atrapalharia a formação de estruturas.

• Uma região proibida, a causa da atual expansão acelerada do universo. Os valores dos

parâmetros nesta região produzem uma desaceleração cósmica hoje.
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Figura 3.3.: Divisão do espaço paramétrico para a EdE Barboza-Alcaniz (lado esquerdo).
Níveis de confiança em 68,3%, 95.4% e 99.7% obtidos por Barboza e Alcaniz (lado
direito) [8].

Para encontrar as regiões dos campos de quintessência e fantasma, procura-se o máximo e o

mínimo global (esta parametrização só apresenta um máximo eum mínimo, ver Figura3.2), os

quais são encontrados emz± = 1 ±
√

2 que são, respectivamente,w− = w(z−) = w0 − 0, 21w1,

o mínimo (máximo) ew+ = w(z+) = w0 + 1, 21w1, o máximo (mínimo) paraw1 > 0 (w1 < 0).

Estas condições impõem os seguintes limites para quintessência:

− 1 ≤ w0 − 0, 21w1 e w0 + 1, 21w1 ≤ 1 se w1 > 0, (3.69)

e

− 1 ≤ w0 + 1, 21w1 e w0 − 0, 21w1 ≤ 1 se w1 < 0. (3.70)

Para o campo fantasma, temos:

w0 + 1, 21w1 < −1 se w1 > 0, (3.71)

e

w0 − 0, 21w1 < −1 se w1 < 0. (3.72)

Para delimitar a região proibida para evitar a dominância daenergia escura emz ≫ 1, im-

pomos que o comportamento assintótico da densidade de energia seja menor que a terceira

potencia (comportamento da matéria), isto é,

z≫ 1→ fBA(z) � z3(1+w0+w1), (3.73)

implicando em

w0 + w1 < 0. (3.74)
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A última região, a região de aceleração, é obtida impondo queo parâmetro de desaceleração

hoje seja menor que zero,

q(z) = − ä
aH2

=
1
2

[1 + 3w(z)Ωx], (3.75)

onde foi usado a condição de normalização para um universo plano, sem levar em conta a

radiação (Ωm + Ωx = 1). Agora, calculando o valor dew(z) na presente época com a condição

q0 < 0, temos

w0 < −
1

3(1−Ωm)
, (3.76)

que paraΩm = 0, 27 toma o valorw0 ≤ −0, 43. Esta divisão do espaço paramétrico é mostrada

na Figura3.3.

Os vínculos observacionais encontrados no artigo original[8] são mostrados na Figura3.3,

para os quais foram utilizados o conjunto de dados de Supernovas do tipo Ia da compilação

SNLS I, medidas de oscilações acústicas bariônicas do SSDS,o R-parâmetro de WMAP5 e

dados deH(z).

Note ainda que a classificação do espaço de fase da Figura3.3 pode ser estendida para a

parametrização CPL. Entretanto, para esta EdE, só é possível obter as regiões de desaceleração,

proibida e de campo fantasma uma vez que a parametrização CPLnão é limitada para toda a

história do universo.





4 Vínculos Observacionais

Neste capítulo, apresentamos o estudo principal deste trabalho de dissertação, no qual, ao quan-

tificar o poder de vínculo dos dados atuais com a chamada Figura de Mérito (FoM), exploramos

a forma de optimizar os vínculos observacionais impostos nos parâmetros de uma EdE geral via

reparametrização. Apresentamos uma expressão analítica para a variação do valor da FoM, ao

realizar uma transformação do espaço paramétrico (w0 − w1) para o espaço (w0 − wc), de modo

que neste espaço transformado os parâmetros estejam total ou minimamente correlacionados.

Os resultados obtidos analiticamente com esta equação são contrastados com os resultados da

análise estatística da EdE original e da EdE reparametrizada para o caso dos modelos BA e

CPL.

4.1. Testes Cosmológicos

4.1.1. Supernova do Tipo Ia como Vela Padrão

Na seção2.2, foi definida um tipo de distância em termos da luminosidade intrínseca do objeto

e o fluxo recebido na terra, a chamada distância luminosidade, dL. A utilidade desta definição

surge ao encontrar objetos no céu para os quais pode-se padronizar a sua luminosidade in-

trínseca ou, equivalentemente, a sua magnitude absoluta. Atualmente, esses objetos utilizados

como vela padronizável são as Supernovas do tipo Ia (SNs Ia).

O termo Supernova (SN) refere-se ao evento de explosão de umaestrela de alta massa (M >

9M⊙), sendo esta fase um dos possíveis estágios finais da evolução estelar. As supernovas são

classificadas de acordo a sua aparência espectral acerca do brilho máximo da seguinte forma:

• SN do tipo I: não possuem traços claros de hidrogênio. Estas por sua vez podem ser

classificadas em:

-SN do tipo Ia: o espectro deste tipo de SNs é dominado por linhas de elementos pe-

sados, tal como cálcio, silício, enxofre e ferro. Não possuilinhas de hélio. Este tipo de SN

45
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é muito uniforme na sua aparência, embora mostre certa dispersão na sua luminosidade e

evolução espectral.

-SN do tipo Ib: mostram linhas proeminentes de hélio.

-SN do tipo Ic: fraca linha do hélio ou sem a presença dela.

• SN do tipo II: apresentam traços de hidrogênio no seu espectro no brilho máximo.

O modelo mais aceito para explicar a explosão de uma SN Ia descreve a acresção de matéria

por parte de uma anã branca de carbono e oxigênio em um sistemabinário, até que seja atingido

o limite de Chandrasekhar por parte da anã branca acretora. Este limite corresponde ao valor

máximo de massa que pode suportar a pressão de degeneração deelétrons antes de colapsar

gravitacionalmente. O limite é bem estabelecido para anãs brancas sem rotação, ou seja, 1,38M⊙

[78, 79]. No momento de atingir este limite, as altas temperaturas edensidades causam a ignição

de reações termonucleares de queima de carbono e oxigênio. Esses processos produzem energia

suficiente para superar a energia de ligação, conseguindo então desintegrar a estrela, levando

assim, a uma explosão total, não deixando nenhum remanescente.

Existem dois cenários para explicar a acresção de matéria. Oprimeiro consiste da acreção

de matéria por parte de uma anã branca a partir de uma companheira, tal como uma gigante

vermelha. O segundo consiste da colisão de duas anãs brancas[80, 81, 82, 83].

A grande importância das SNs Ia no estudo da cosmologia é devida ao descobrimento de uma

relação empírica entre uma quantidade observada e uma quantidade física. Estas são o declínio

na magnitude da banda (B) nos primeiros 15 dias após o brilho máximo (ver Figura4.1) e a

luminosidade da supernova [83].

Figura 4.1.: Curvas de luz no óptico e no infravermelho próximo da supernova SN 2007af,
obtidas peloCarnegie Supernova Project[81].

Na época atual, há dois tipos de calibrações principais paratratar as curvas de luz de SNs

Ia. Uma delas é a MCLS2k2 (segunda geração da calibração MCLS, Multi-color Light Curve
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Shape) e a segunda é a calibração SALT2 (segunda geração da calibração SALT,Spectral Adap-

tative Light curve Template). As maiores diferenças entre estes dois tipos de calibrações resi-

dem no modelo de referência espectral nas regiões azul e ultravioleta, e sua interpretação do

avermelhamento. Enquanto a MCLS2k2 utiliza SNs em baixoredshift(z<0.01) como amostra

de referência, a SALT2 combina dados em baixo e altoredshift, onde é necessária a utiliza-

ção de um modelo cosmológico de fundo no tratamento de SNs quese encontram além do

regime linear. Como consequência disto, na MCLS2k2 pode serinduzido um viés, dificultando

a obtenção de dados de alta qualidade no ultravioleta, enquanto a SALT2 pode não ter a ca-

pacidade de detectar alterações intrínsecas com oredshifte fazer uso de dados fracos. Outra

diferença relevante entre as duas calibrações envolve o tratamento da relação cor-luminosidade.

MCLS2k2 assume que o avermelhamento é causado por poeira, o qual não permite correções

de cor negativas. Em contraste, SALT2 combina todas as possíveis contribuições em uma única

função, relacionando a intensidade como uma função do comprimento de onda, e ambas as

correções positivas como também negativas são permitidas [81].

Para encontrar a distância de um objeto de luminosidade intrínseca conhecida, fazemos uso

de duas grandezas. A primeira delas é a magnitude aparentem, definida como:

m= −2.5 logF/Fx, (4.1)

ondeF é o fluxo medido eFx = 2, 53×10−8 watt m−2 é um fluxo de referência. Desta definição,

tem-se que um objeto que aparece mais brilhante no céu (apresenta maior fluxo) possui menor

magnitudem. A segunda grandeza utilizada é a magnitude absoluta,M, que se define como a

magnitude aparente que apresentaria um objeto celeste se estivesse a uma distância de 10 pc.

Finalmente, é direto relacionar a distância luminosidade de uma fonte com o chamado mó-

dulo de distância, o qual é definido como

µ ≡ m− M = 5 log
[

dL/Mpc
]

+ 25. (4.2)

A igualdade desta grandeza com o terceiro membro da equação anterior é encontrada ao utilizar

a definição dem (4.1), M e fluxo (2.9). Esta expressão pode ser reescrita de uma forma mais

útil, ou seja:

µ = 5 log
H0dL

c
+ µ0, (4.3)

sendoµ0 = 42, 38− 5 logh.

Diante do exposto, fica evidente a importância que tem para a determinação de distâncias

de um objeto de luminosidade intrínseca bem conhecida, que como foi mostrado em capítulos

anteriores (2.2), tem a ver com o modelo cosmológico. Vale a pena ressaltar que o estudo deste

tipo de supernovas levou à descoberta da expansão aceleradado Universo, descrita na seção

2.4.2
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4.1.2. Oscilações Acústicas Bariônicas

No plasma primordial, quando a radiação e a matéria bariônica encontravam-se acopladas via

espalhamento Thomson, havia, nas regiões de sobredensidade, duas forças em oposição. A

primeira, era a força de atração gravitacional e a segunda a pressão de radiação (a matéria escura

não interage com os fótons, portanto, ela permanece desacoplada deste o plasma primordial).

Neste estágio, as flutuações de densidade de matéria bariônicas propagavam-se como uma onda

acústica com uma velocidade,

cs =
1

√
3(1+ R)

, (4.4)

com R ≡ 3ρb/4ργ. Esta velocidade é comparável com a velocidade dos fótons e,para todos

os fins práticos, pode ser considerada,cs ∼ 1/
√

3. Após o desacoplamento, os fótons via-

jam livremente, deixando uma perturbação impressa na densidade de bárions em uma escala

caraterística,rs, de aproximadamente 150 Mpc. A matéria escura interage com os bárions

através da gravidade, portanto, ela também aglomera-se preferencialmente nessa escala. Desta

forma, existe um incremento na probabilidade de uma galáxiase formar nas vizinhanças da

onda de sobredensidade. A propagação da perturbação no perfil de densidade é mostrada na

Figura4.2[84].

A função de correlação da distribuição de galáxias possui umpico na escalars. Ao ser

aplicada a transformada de Fourier à função de correlação, evidenciam-se ondulações nesse

espectro, chamando-se por esta razão, Oscilações Acústicas Bariônicas (OAB).

As OAB são de natureza estatística. Para ilustrar este comportamento, mostramos na Figura

4.3 uma distribuição de galáxias em vários anéis sobrepostos, todos eles com a mesma escala

característica.

Por outra parte, o tamanho de um objeto ao longo da linha de visada,r‖, e seu tamanho

transversal,r⊥, obedecem as seguintes relações

r‖ =
c∆z
H(z)

(4.5)

e

r⊥ = (1+ z)dA∆θ, (4.6)

onde∆z é o intervalo deredshiftobservado e∆θ o tamanho angular do objeto [75].

Ao conhecer o tamanho próprio de um objeto, tantor‖ quantor⊥, podemos obter estimativas

deH(z) e dedA. Analogamente a um objeto de luminosidade intrínseca conhecida, tais objetos

com tamanho próprio determinado são chamados de régua padrão.

Devido a limitações nas medidas, ainda não é possível separar os dois sinais, paralelo e

perpendicular, entretanto, pode-se restringir uma combinação dos dois [86, 87],
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Figura 4.2.: Evolução do perfil de massa radial para uma perturbação pontual localizada na
origem. Mostram-se a evolução das perturbações de matéria escura (curva preta),
matéria bariônica (curva azul), fótons (curva vermelha) e neutrinos (curva verde).
Em altoredshift, pode-se observar como os fótons e bárions propagam-se acopla-
dos. Após a época do desacoplamento, os fótons viajam livremente, deixando uma
distribuição de sobredensidade de bárions em uma escala de∼ 150 Mpc. Via
atração gravitacional, é propagada uma perturbação na densidade de matéria es-
cura nesta mesma escala [84].

Dv(z∗) ≡
[

r‖
( r⊥
∆θ

)2
]1/3

=

[

(1+ z∗)
2d2

A(z∗)
cz∗

H(z∗)

]1/3

, (4.7)

comz∗ representando oredshiftefetivo da medida da OAB.

Define-se ainda o parâmetroA [88] como uma grandeza alternativa independente do valor

deH0,
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Figura 4.3.: Esquema da distribuição de galáxias. Construído com a localização de galáxias em
anéis com o mesmo raio caraterístico. A escala radial preferida é visível no painel
esquerdo, onde encontram-se muitas galáxias por anel e poucos anéis. No painel
direito, a situação é mais realística, onde há mais anéis e menos galáxias por anel
[85].

A = Dv(z∗)
H0

√

Ωm,0

z∗
, (4.8)

que, para um universo plano, pode ser escrito como:

A =
H0

√

Ωm,0

H(z∗)1/3

[

1
z∗

∫ z∗

0

dz
H(z)

]2/3

. (4.9)

4.1.3. Radiação Cósmica de Fundo como Teste Cosmológico

Semelhante ao que foi discutido no caso das OAB e as SNs Ia, pode-se também utilizar os

dados da RCF, cuja física subjacente foi descrita na seção2.6, para definir observáveis que

são empregados como testes cosmológicos. Um desses observáveis é o chamado parâmetro de

deslocamento,R. Este parâmetro é definido como a razão entre a posição do primeiro pico no

espectro de potência da RCF,l1, para um modelo particular, e a posição do primeiro pico de um

modelo fiducial,l′1, i.e.,

R ≡ 2
l1
l′1
. (4.10)

A posiçãol1 está relacionada com a escala angularlA por [89]

l1 = lA













1− 0, 268

(

ργ(zdec)

0, 3ρm(zdec)

)0,1










−1

, (4.11)

sendolA dado por
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lA = π
dA(zdec)
rs(zdec)

, (4.12)

onde

rs(zdec) =
1

1+ zdec

∫ ∞

zdec

cs(z)dz
H(z)

. (4.13)

Nas equações acima,zdec representa oredshiftda superfície de último espalhamento.

Utilizando como modelo fiducial o modelo de matéria escura fria e espacialmente plano, temos:

r ′s(zdec) = 2csH
−1
0 (1+ zdec)

−3/2 (4.14)

e

d′A(zdec) ≈ 2cH−1
0 (1+ zdec)

−1; (4.15)

enquanto que, para um modelo com dominância da matéria na época de desacoplamento,

rs(zdec) ≈ 2csH
−1
0 Ω

−1/2
m (1+ zdec)

−3/2 (4.16)

e a distância de diâmetro angular é dada por:

dA(zdec) =
c

1+ zdec

∫ zdec

0

dz
H(z)

. (4.17)

Para um modelo espacialmente plano temos:

R =
√

Ωm

∫ zdec

0

H0dz
H(z)

. (4.18)

As maiores vantagens deste parâmetro são o pequeno erro associado às medições observa-

cionais e que a integral em (4.18) extende-se atézdec≈ 1100.

4.2. Análise Estatística

Baseados em considerações da física tem sido construídos umnúmero considerável de mod-

elos para descrever a dinâmica do universo. A preferência deum modelo sobre outro ou o

estabelecimento dos valores dos parâmetros em um determinado modelo tem um carácter es-

tatístico. Neste trabalho, foram descritos três observáveis (distância de luminosidade de SNs Ia,

o parâmetroA das OAB e o parâmetroR da RCF), os quais estão relacionados com a dinâmica

do universo por meio deH(z).

Para os modelos cosmológicosw(z)CDM que são testados neste trabalho de dissertação, o
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parâmetro de Hubble é dado por* :

H(z | P) = H(z | Ωγ,Ωm,w(z | w0,w1) (4.19)

Para encontrar os valores que tomam os parâmetros cosmológicos em nosso Universo, deve-

se contrastar os valores das grandezas observáveis,Xobs
i , com os mesmos preditos teoricamente

pelo modelo,Xteo
i (P). Os parâmetros cosmológicos mais prováveis serão os que minimizem a

funçãoχ2, a qual é dada pela expressão:

χ2 =
∑

i j

(Xobs− Xteo(P))iC
−1
i j (Xobs− Xteo(P)) j , (4.20)

ondeCi j é a chamada matriz de covariância, a qual tem a informação dasincertezas nas medições

de cada um dosXobs
i e as possíveis correlações e erros sistemáticos entre elas.

A probabilidade é representada pela expressão

P ∝ exp−χ
2

2
. (4.21)

Em certas ocasiões, alguns parâmetros são de pouco interesse na análise que se vai realizar.

Para evitar dar um valor fixo ao parâmetro irrelevante, integramos a função de probabilidade

sobre todos os possíveis valores deste parâmetro, eliminando desta forma sua dependência na

análise. Este processo é chamado de marginalização [90].

Cada um dos observáveis possui uma funçãoχ2 associada. Para dados de SN Ia, tem-se [91]

χ2
SN = A− B2

C
; (4.22)

sendo as quantidades A, B, C:

A =
∑

i j

(

µth
i − µobs

i

)

(C−1
S N)i j

(

µth
j − µobs

j

)

, (4.23)

B =
∑

i j

(C−1
S N)i j

(

µth
j − µobs

j

)

(4.24)

e

C =
∑

i j

(C−1
S N)i j . (4.25)

Esta forma particular da funçãoχ2 para o teste de SN é a expressão resultante depois da

marginalização deH0, que é comumente realizada, devido ao fato de que os outros testes uti-

lizados não dependem da constante de Hubble.

* Nesta expressão para o parâmetro de Hubble, foi retirada a curvatura espacialΩk, já que trabalharemos assu-
mindo um universo espacialmente plano. Entretanto, a análise que realizaremos da transformação do espaço
paramétrico da EdE da energia escura é independente da curvatura e, consequentemente, igualmente válida para
um universo com curvatura (elíptica ou hiperbólica).
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Como o nosso objetivo principal é o estudo dos parâmetros da EdE, utilizando o formalismo

da Matriz de Fisher (ver seção4.3), realizamos uma marginalização sobre o parâmetroΩm,0, a

partir da manipulação apropriada da Matriz de Covariança†.

Para o teste de OAB, utilizamos o parâmetroA [93], com função

χ2
OAB =

∑

i

(Ai −Aobs
i )2

σ2
i

(4.26)

e para a RCF, o parâmetroR [94], com

χ2
RCF =

(R − Robs)2

σ2
. (4.27)

Assim, minimizamos oχ2
total total, i.e.,

χ2
total = χ

2
SN + χ

2
OAB + χ

2
RCF. (4.28)

Para realizar a minimização da funçãoχ2, foi desenvolvido um programa computacional que

é composto por cinco partes com funções bem definidas:

• Função modelo: esta função dá conta do parâmetro de Hubble emfunção doredshift

para valores específicos dos parâmetros da EdE e do parâmetrode densidade da matéria.

Esta parte do programa leva em conta a informação dos parâmetros de densidade e da

expressão para a evolução da energia escuraf (z). A função é definida como uma função

do redshifts, enquanto os parâmetros cosmológicos são comuns à funçãoχ2.

• Sub-rotina de integração: esta sub-rotina toma uma função erealiza sua integral definida

empregando o método de quadratura de Gauss com 40 pontos gaussianos.

• Funçãoχ2: calcula oχ2 utilizando a sub-rotina de integração para obter os valoresteóricos

da distância luminosidade, do parâmetroA e do parâmetroR para valores específicos dos

parâmetros de densidade na função modelo.

• Sub-rotina de inversão de matrizes: calcula a inversa de umamatriz.

• Função principal: fazendo uso da funçãoχ2 dentro de laços que modificam os valores dos

parâmetros do modelo cosmológico, obtemos oχ2 mínimo e os valores dos parâmetros do

melhor ajuste. Com estes valores, calculamos a matriz de Fisher (ver seção4.3) e depois

inverte-se esta matriz para, assim, obtermos a matriz de covariância.

Os dados utilizados para realizar a análise estatística comcada um dos observáveis descritos

neste capítulo foram:

• Para SN Ia: dados do módulo de distância da compilação Union2.1.

† Uma discussão deste processo pode ser encontrada em [92].
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Levantamento z A

6dFGS 0,106 0,526± 0,028
SDSS 0,2 0,488± 0,016
SDSS 0,35 0,484± 0,016
WiggleZ 0,44 0,474± 0,034
WiggleZ 0,6 0,442± 0,020
WiggleZ 0,73 0,424± 0,021

Tabela 4.1.: Determinações do parâmetroA das OAB em diferentesredshifts.

• Para OAB: determinações do parâmetroA dos levantamentos SDSS, WiggleZ e 6dFGS,

mostrados na Tabela4.1[93].

• Para RCF: determinação do parâmetro de deslocamento com os resultados de WMAP9,

R = 1, 7327± 0, 0164, e com os resultados do Planck,R = 1, 7407± 0, 0094 [94].

4.3. Matriz de Informação de Fisher

A Matriz de Informação de Fisher (MIF) é uma ferramenta muitoútil para determinar as in-

certezas estatísticas dos parâmetros cosmológicos ao realizar uma análise com dados obser-

vacionais ou simulados. Esta corresponde a um meio da matrizHessiana da funçãoχ2 com

derivadas parciais com respeito aos parâmetros do modelo, i.e.,

[F] i j ≡ Fi j =
1
2

∂2χ

∂pi∂p j
. (4.29)

Esta matriz está diretamente relacionada com a Matriz de Covariância (MC) da seguinte forma:

C = F−1, (4.30)

sendo esta relação a base fundamental da análise posterior (4.4). A MC possui na sua diagonal a

variança de cada um dos parâmetros,σ2
wi

, e os elementos fora da diagonal,σwiwj , correspondem

à covariância entre pares deles. Por exemplo, para uma equação de estado biparamétrica, a MC

é expressa como

C =

















σ2
w0

σw0w1

σw0w1 σ2
w1

















. (4.31)

O formalismo da MIF assume gaussianidade na função de distribuição dos parâmetros. Em-

bora nem sempre essa suposição seja adequada, a utilização da MIF é muito prática devido à

simplicidade do cálculo e à rápida forma de combinação de distintos testes (ver [95, 96, 97]

para uma discussão sobre a validade da MIF).
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4.4. Figura de Mérito

Com o objetivo de quantificar o progresso da medição das propriedades da energia escura e

discriminar entre distintos modelos, define-se a Figura de Mérito (FoM, sigla do nome em

inglês,Figure of Merit) como uma combinação das incertezas dos parâmetros do modelo de

energia escura. Uma possível seleção da FoM é o produto das incertezas unidimensionais,

σw0 eσw1. Todavia,w0 ew1 estão altamente correlacionados fazendo com que esta definição da

FoM não seja um bom indicador do poder de vínculo de um teste. Por esta razão, oDark Energy

Task Force(DETF) [95] propõe uma FoM inversamente proporcional ao volumeN-dimensional

contido no contorno de confiança em 2σ, i.e, 95.4%, fazendo assim com que uma FoM maior

indique uma maior precisão. Para um espaço bidimensional, o2-volume corresponde à área do

contorno. Assim, define-se

FoMDET F ≡
π

A
. (4.32)

Com o formalismo da MIF, ou seja, assumindo gaussianidade nadistribuição dos parâmetros,

o volumeN-dimensional contido no contorno de confiança é proporcional à raiz quadrada do

determinante da MC. Para um espaço biparamétrico em 2σ, temos

A = 6.17πσw0σw1

√

1− ρ2
p. (4.33)

A partir disto e da definição da FoM, é obtido

FoMDET F =
1

6.17σw0σw1

√

1− ρ2
p

=
1

6.17
√

detC
, (4.34)

ondeρp é o coeficiente de correlação de Pearson (ver seção4.5).

A definição da FoM do DETF possui a desvantagem de que, para parâmetros que não ap-

resentam uma distribuição gaussiana (o que usualmente acontece para dados reais), o cálculo

da área é complicado e, portanto, pouco prático. Por esta razão, em [98] propõe-se uma FoM

generalizada da seguinte forma:

FoMr =
1

√
detC

. (4.35)

Esta definição é prática, válida para qualquer tipo de parâmetros independentemente da gaus-

sianidade e elimina os fatores desnecessários que não contribuem com a FoM.
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4.5. Optimização dos Vínculos Observacionais Via

Reparametrização

Como é mostrado nos gráficos do espaço paramétrico das EdE CPLe BA nas seções3.6.1e

3.6.2, respectivamente, as elipses de confiança encontram-se inclinadas com respeito aos eixos

do espaço paramétrico. Isto significa que os parâmetrosw0 e w1 estão correlacionados. Mais

especificamente, dos resultados da análise estatística, a Matriz de Covariância obtida para cada

uma das parametrizações tem elementos não nulos fora da diagonal. Esses elementos tem a ver

com o coeficiente de correlação de Pearson da seguinte forma [99]:

ρp =
σw0w1

σw0σw1

. (4.36)

Esse coeficiente varia no intervalo [-1, 1], onde o valor de zero do coeficiente significa uma não

correlação, e os valores 1 e -1 significam que os parâmetros estão totalmente correlacionados e

anticorrelacionados, respectivamente.

Devido à alta correlação (anticorrelação) que apresentam as parametrizações BA e CPL ao

serem testadas com os dados atuais, é importante procurar ummétodo para reduzir ou eliminar

totalmente tal correlação. Por esse motivo, o nosso próximopasso será reparametrizar a EdE, de

tal forma quew(z) seja escrita em termos de novos parâmetros que não apresentem correlação

alguma.

Dada a arbitrariedade ao escrever uma EdE para a EE, é possível reescrevê-la em termos de

outros coeficientes, sem alterar a forma funcional original. Isto, com o objetivo que esses novos

coeficientes tenham uma incerteza menor, uma correlação mínima ou, incluso, obter um volume

menor dos contornos de confiança no espaço de parâmetros.

O DETF [95] propõe a definição de um novo parâmetro,wp, para a CPL, como o valor da

equação de estado em umredshiftpara o qualwp tem uma incerteza mínima. Matematicamente,

podemos escrever a definição dewp como:

wp ≡ w(zp) = w0 + w1
zp

1+ zp
, (4.37)

tal que,

∂σ2
w(z)

∂z

∣

∣

∣

zp
=
∂(〈w(z)2〉 − 〈w(z)〉2)

∂z

∣

∣

∣

zp
= 0. (4.38)

Determinando desta forma umzp ou, o que é equivalente, umap,

ap = 1+
σw0w1

σ2
w1

↔ zp = −
σw0w1

σ2
w1
+ σw0w1

. (4.39)

O z em que é definido o novo parâmetro é chamado deredshiftpivô.

Ao realizar esta transformação, é encontrado que os dois parâmetroswp e w1 ficam descor-
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relacionados. Com o método que nós utilizaremos mais adiante para definir um novo parâmetro

para uma EdE geral, pode-se demostrar que para o mapeamento do espaço (w0 − w1) para

(wp − w1), a definição dowp, como o parâmetro de mínima incerteza, é equivalente a defini-lo

como o parâmetro que, a partir da transformação (4.37), tem correlação nula comw1. Pode ser

demostrado que esta transformação deixa a FoM invariante, motivo pelo qual é mais vantajoso

adotar outra abordagem (ver seção4.5.1).

Wang [98] propõe uma reparametrização da CPL em termos dew0 ewc, ondewc está definido

como o valor da EdE,w(z), em umredshiftpivô, i.e.,

wc ≡ w(zc) = w0 + w1
zc

1+ zc
(4.40)

onde ao selecionar

ac =
1

1+ zc
= 1+

σ2
w0

σw0w1

, (4.41)

w0, wc ficam descorrelacionados. Pode-se transformar a EdE em termos deste novo parâmetro

e, como consequência direta disto, a função de evolução da EEtambém é transformada. Da

definição dewc, tem-se

w1 =
wc − w0

1− ac
. (4.42)

Substituindo isto na parametrizaçãowCPL(a), a EdE da CPL reparametrizada torna-se

wRCPL(a) =
acw0 − wc + a(wc − w0)

ac − 1
. (4.43)

Por último, apresentamos a transformação da funçãofCPL(z), Eq.(3.66),

fRCPL(z) = exp

(

3

[

1+

(

acw0 − wc

ac − 1

)]

ln (1+ z) + 3

(

wc − w0

ac − 1

)

z
1+ z

)

. (4.44)

O desenvolvimento anterior é particular para a EdE CPL, sendo obvia a necessidade de generalizá-

lo.

No que segue, mostraremos como realizar uma transformação para um espaço (w0 − wc), de

uma EdE geral:

w(z) = w0 + w1g(z), (4.45)

onde estes parâmetros estão descorrelacionados.

Dada a expressão que define o novo parâmetro,wc ≡ w(zc) = w0 + w1g(zc), começamos por

escrever o valor médio dewcw0,

〈w0wc〉 = 〈w2
0〉 + 〈w0w1〉g(zc), (4.46)

e a multiplicação dos valores médios〈w0〉〈wc〉,
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〈w0〉〈wc〉 = 〈w0〉2 + 〈w0〉〈w1〉g(zc). (4.47)

Continua-se com a relação entre as quantidades escritas e o termo de covariância,

σw0wc ≡ 〈δw0δwc〉 = 〈w0wc〉 − 〈w0〉〈wc〉, (4.48)

que impomos ser igual a zero ao procurar uma total descorrelação (σw0wc = 0↔ ρw0wc = 0),

〈δw0δwc〉 = 〈δw2
0〉 + 〈δw0δw1〉g(zc) = 0, (4.49)

onde nas equações anteriores,σ2
w0
= 〈δw2

0〉 é a variância dew0.

Por último, obtem-se que osredshifts(podem ser vários, dependendo da forma funcional de

g(z)) que descorrelacionam os dois parâmetros,w0 e wc, são as raízes da equação anterior.

É simples mostrar que para uma forma funcional da EdE BA,g(z) = z(z+1)/1+z2, obtem-se:

zc =

−1±
√

1− 4(1+ σ2
w0
/σw0w1)(σ2

w0
/σw0w1)

2(1+ σ2
w0
/σw0w1)

, (4.50)

Para finalizar, escreve-sew1 em termos dew0, wc e zc, obtendo uma reparametrização de

(3.67) do tipo:

w(z) =
1+ z2

c

zc(1+ zc)

{[

zc(1+ zc)
1+ z2

c

− z(1+ z)
1+ z2

]

w0 + wc
z(1+ z)
1+ z2

}

. (4.51)

A classificação dos modelos de EE feita em [8] no plano transformado, (w0 − wc), pode ser

obtida facilmente com a relaçãow1 = (wc−w0)/g(zc). Os resultados da análise realizada com os

dados de SN Ia da compilação Union2.1, as determinações do parâmetroA dos levantamentos

SDSS, WiggleZ e 6dFGS, e a determinação do parâmetroR a partir dos resultados do WMAP9

ou do Planck são apresentados nas Tabelas4.2e4.3.

χ2
min w0 w1 ρw0,w1 FoMr(w0,w1)

SN Ia+ OAB +WMAP9 550,40 −0, 98± 0, 33 −0.03± 0.86 -0,89 30,09
SN Ia+ OAB + Planck 550,34 −0, 96± 0, 32 −0.16± 0.78 -0,90 36,81

Tabela 4.2.: Valores esperados dew0 e w1 em 95.4% CL para a parametrização (3.67). As
barras de erros correspondem à variância. A correlação entre os dois parâmetros é
dada pelo coeficiente de correlação de Pearson,ρi j = σi j/σiσ j, e a FoM do espaço
paramétrico é dada por FoMr(i, j).

A mesma análise é realizada para a parametrização CPL (3.6.1) e, como esperado, o resultado

obtido doredshiftpivô para uma descorrelação total é o mesmo apresentado em [98]. Para este
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χ2
min w0 wc ρw0,wc FoMr(w0,wc)

SN Ia+ OAB +WMAP9 550,40 −0, 98± 0, 33 −0, 99± 0, 17 -0,02 71,38
SN Ia+ OAB +Planck 550,34 −0, 96± 0, 32 −1, 04± 0, 16 -0.01 78,88

Tabela 4.3.: Valores esperados dew0 ewc em 95.4% CL para a parametrização (4.51). A corre-
lação entre os dois parâmetros é dada pelo coeficiente de correlação de Pearson e a
FoM do espaço paramétrico é dada por FoMr(i, j).

caso, a Tabela4.4 mostra os valores deχ2
min, w0, w1, wc, ρ e FoM, obtidos a partir da análise

envolvendo os dados mencionados em4.1.

χ2
min w0 w1 wc ρ FoMr

SN Ia+ OAB 550,39 −0, 97± 0, 39 −0, 10± 1, 78 - -0,92 14,55
+WMAP9 550,40 −0, 97± 0, 39 - −1, 00± 0, 17 -0,00 60,11

SN Ia+ OAB 550,33 −0, 96± 0, 38 −0, 28± 1, 57 - -0,93 18,21
+Planck 550,32 −0, 94± 0, 38 - −1, 04± 0, 15 -0,04 68,08

Tabela 4.4.: Valores esperados dew0, w1 ewc em 95.4% CL, coeficiente de correlação,ρ, e FoM
para a parametrização CPL.

Note nos resultados apresentados nas tabelas anteriores, que a FoM aumenta consideravel-

mente o seu valor nos dois casos (BA e CPL). Da mesma forma, a incerteza associada ao se-

gundo parâmetro é significativamente melhorada. Os nossos resultados para as parametrizações

CPL e BA são mostrados na Figura4.4e na Figura4.5.

4.5.1. Transformação Analítica da FoM

Podemos ver que a FoM para as duas parametrizações anteriormente mencionadas aumenta ao

serem reparametrizadas. O fator de aumento da FoM não é arbitrário e nós desenvolvemos uma

expressão que permite saber qual é o valor da FoM no espaço reparametrizado sem necessidade

de realizar novamente a análise estatística.

Primeiramente, adotamos a expressão para a FoM definida por Wang [98],

FoMr ≡
1
√
|C|
, (4.52)

ondeC é a matriz de covariância e|C| denota seu determinante. Como a matriz de covariância

está relacionada com a matriz de Fisher porC = F−1, a definição anterior pode ser escrita como:
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Figura 4.4.: Contornos de∆χ2 = 2.30 e∆χ2 = 6.17 para (w0 − w1) e (w0 − wc) para EdE
(3.6.2) (esquerda) e EdE CPL (3.6.1) (direita), obtidos com os dados de SN Ia
da compilação Union2.1, as determinações do parâmetroA dos levantamentos
SDSS, WiggleZ e 6dFGS, e a determinação do parâmetroR com os resultados do
WMAP9. As escalas dos gráficos para os parâmetros correspondentes são iguais,
com o objetivo de uma rápida comparação. A região I representa a época de dom-
inância da matéria. A Região II denota energia escura geradapor um campo fan-
tasma (w(z) < −1, ∀z). A Região III corresponde a um campo de quintessência
(−1 ≤ w(z) ≤ 1, ∀z). As regiões brancas correspondem a modelos de EE com
origem desconhecida. Para a EdE (3.67) essas regiões são modelos que têm cruzado
ou cruzarão a linha de campo fantasmaw = −1.
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Figura 4.5.: Contornos de∆χ2 = 2.30 e∆χ2 = 6.17 para (w0 − w1) e (w0 − wc) para EdE
(3.6.2) (esquerda) e EdE CPL (3.6.1) (direita), obtidos com os dados de SN Ia
da compilação Union2.1, as determinações do parâmetroA dos levantamentos
SDSS, WiggleZ e 6dFGS, e a determinação do parâmetroR com os resultados
do Planck. As escalas dos gráficos para os parâmetros correspondentes são iguais,
com o objetivo de uma rápida comparação. A região I representa a época de dom-
inância da matéria. A Região II denota energia escura geradapor um campo fan-
tasma (w(z) < −1, ∀z). A Região III corresponde a um campo de quintessência
(−1 ≤ w(z) ≤ 1, ∀z). As regiões brancas correspondem a modelos de EE com
origem desconhecida. Para a EdE (3.67) essas regiões são modelos que têm cruzado
ou cruzarão a linha de campo fantasmaw = −1.
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FoMr =
√

|F|. (4.53)

Já que a transformação do espaço paramétrico (w0 − w1) ao (w0 − wc) é linear, a nova matriz

de Fisher,F′, relaciona-se com a matriz de Fisher original,F, via

F′ = MTFM , (4.54)

ondeM é a matriz de transformação obtida tomando as derivadas parciais dos parâmetros ante-

riores com respeito aos novos [92]. Explicitamente, [M ] i j ≡ Mi j = (∂pi/∂p′j) e o superíndiceT

denota a transposta da matriz. Tomando o determinante de (4.54), obtemos:

|F′| = |MT ||F||M | = |F||M |2. (4.55)

Lembrando que o determinante de uma matriz é igual ao determinante da sua transposta,

obtem-se uma relação entre os valores da nova FoM e da FoM original,

FoM′r = ‖M‖FoMr , (4.56)

sendo‖M‖ o valor absoluto do determinante deM .

Para uma equação paramétrica do tipo (4.45), a matriz de transformação do espaço (w0,w1)

para (w0,w∗) comw∗ = w(z∗) para um arbitrárioz∗ é dada por

M =

















1 0

−1/g(z∗) 1/g(z∗)

















. (4.57)

Explicitamente, para uma transformação representada pelamatriz anterior, tem-se que as

figuras de mérito obedecem a seguinte relação:

FoM′r = ‖1/g(z∗)‖FoMr . (4.58)

Esta expressão é comparada com os resultados obtidos na seção 4.5, onde realizamos uma

reparametrização cuja matriz de transformação é dada pela Eq. (4.57) e cujo redshiftpivô é

selecionado de tal forma que os parâmetros fiquem totalmentedescorrelacionados. Na Tabela

4.5, mostra-se o fator de aumento da FoM, utilizando a expressãoanterior (4.58) para os dois

modelos testados e o respectivoredshiftpivô que produz uma correlação nula. Essencialmente,

os fatores apresentados nesta tabela são iguais às razões entre as FoMs dos modelos originais e

reparametrizados, obtidas via análise estatística (ver seção4.5).

Cabe ressaltar que, oredshiftpivô utilizado para realizar a reparametrização não pode ser

uma raiz da funçãog(z). Isto deixaria a transformação singular e os parâmetros totalmente

degenerados.

Para finalizar, também apresentamos a matriz da transformação proposta pelo DETF [95],
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Dados Modelo g(z) zc |1/g(zc)|

SN Ia+ OAB BA z(z+1)
z2+1 0, 36 2, 24

+WMAP9 CPL z
(z+1) 0, 32 4, 15

SN Ia+ OAB BA z(z+1)
z2+1 0, 38 2, 17

+ Planck CPL z
(z+1) 0, 35 3, 86

Tabela 4.5.: Valores obtidos doredshift zc com os dados observacionais atuais para as
parametrizações BA e CPL e os correspondentes fatores de variação da FoM ao
reparametrizar cada um dos modelos.

M =

















1 −g(z∗)

0 1

















, (4.59)

a qual tem determinante unidade (implicando que a FoM fica invariante), deixando evidente o

motivo pelo qual é mais vantajoso utilizar o método empregado em [98].

Desta forma, nós sugerimos explorar o segundo tipo de transformação ao testar modelos

w(z)CDM, selecionando oredshiftque produz uma correlação nula ao realizar o mapeamento

do espaço (w0 − w1) para o espaço (w0 − w∗), e não umredshiftque aumente somente a FoM,

sem levar em consideração a correlação dos novos parâmetros.





5 Conclusões

A descoberta da aceleração cósmica, através da análise de distâncias de luminosidade de Su-

pernovas do tipo Ia e, posteriormente, confirmada por outrosobserváveis cosmológicos, cons-

titui uma das maiores e mais surpreendentes descobertas da cosmologia moderna. Explicar de

maneira satisfatória o mecanismo por trás da expansão acelerada do Universo, que hoje co-

nhecemos como Energia Escura, tem-se convertido em um dos grandes desafios da ciência e

envolve tanto à cosmologia quanto à física de partículas.

O candidato mais simples e atrativo para descrever a EE é a constante cosmológicaΛ que,

a partir do ponto de vista da Teoria Quântica de Campos, corresponde à densidade de energia

do vácuo. Entretanto, quando as predições para o valor deΛ são comparadas aos dados obser-

vacionais, elas apresentam uma discrepância de cerca de 120ordens de magnitude, o que tem

levado ao desenvolvimento de um número considerável de modelos para solucionar a grande

inconsistência entre teoria e observação.

Nesta dissertação, apresentamos diferentes modelos para representar a EE, explorando prin-

cipalmente osw(z)CDM. Longe de ter uma resposta fundamental a este problema, é talvez mais

simples começar por uma descrição fenomenológica, que corresponde a este tipo de modelos.

Por tal motivo, é de grande interesse para a cosmologia optimizar os vínculos observacionais

que podemos impôr nos parâmetros de teoriasw(z)CDM.

Ao escrevermos equações de estado com expressões biparamétricas, os nossos objetivos prin-

cipais são: encontrar um afastamento do valor da EdE com respeito à EdEw = −1 (ΛCDM) e

ainda uma evolução dew com o tempo.

Utilizando o formalismo da figura de mérito, que serve para quantificar o poder de vínculo dos

dados atuais e a precisão dos testes cosmológicos recentes,exploramos dois tipos de transfor-

mações entre espaços paramétricos ou reparametrizações. Uma vez que as duas podem produzir

parâmetros descorrelacionados, só uma delas leva a uma melhora no valor da FoM. Com isto,

temos mostrado que é mais produtivo fazer uma transformaçãoa partir do espaço de parâmetros

originais (w0 − w1) para um espaço paramétrico (w0 − wc), obtendo, desta forma, um aumento

no valor da FoM. Esses dois parâmetros,w0 ewc, encontram-se totalmente descorrelacionados,
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o que nos permite diferenciar entre o valor da EdE hoje e sua evolução temporal. Além do

ganho na FoM, também obtem-se uma maior precisão na determinação do parâmetro associ-

ado à evolução temporal da EdE,wc, reduzindo consideravelmente a incerteza associada a ele.

Aqui, nós apresentamos o método que pode ser empregado para realizar a reparametrização,

bem como a expressão desenvolvida para a obtenção doredshift pivô que produz uma total

descorrelação.

Com isto, sugerimos levar em conta este tipo de reparametrizações ao momento de estudar

modelosw(z)CDM que sejam casos particulares da EdE geral explorada neste trabalho de dis-

sertação. Além disto, deveria-se ressaltar a importância do novo valor da FoM no espaço em

que os parâmetros estão descorrelacionados.

Como resultado principal do nosso trabalho, ressaltamos o desenvolvimento de uma ex-

pressão analítica que relaciona o valor da FoM da EdE original com a FoM da EdE reparametri-

zada, ao utilizarmos o formalismo da Matriz de Informação deFisher e um formalismo ma-

tricial para realizar a transformação entre espaços. Esta fórmula permite conhecer o valor da

FoM da reparametrização em qualquerredshiftpivô selecionado, sem a necessidade de realizar

novamente a análise estatística para cada transformação desejada. A importância da busca pela

optimização dos vínculos observacionais, que hoje podemosimpôr nos parâmetros de modelos

w(z)CDM, está fundamentada na expectativa de obtenção de dados observacionais cada vez

precisos que serão produzidos pela próxima geração desurveys.



A Redshifts e tempos de transição

A existência de uma componente de EE no Universo pode gerar uma aceleração cósmica sempre

que sua pressão for negativa o suficiente para compensar a atração gravitacional produzida pelos

demais componentes do Universo, tais como matéria e radiação. Nos modelos que possuem

esses três tipos de matéria-energia, podemos identificar três fases da expansão cósmica, cada

uma delas dominada por uma dessas componentes. O tempo no qual acontecem esses diferentes

estágios depende das densidades de energia associadas a estas componentes.

O Universo primordial era dominado pela radiação e, com à expansão, sua densidade decaiu

rapidamente (ρ ∝ a−4). Após essa fase, a matéria, cuja densidade decresce coma−3, passa a

dominar a dinâmica do Universo. Estas duas fases correspondem a uma expansão desacelerada.

Por último, o fluido que domina a expansão é a EE, produzindo a atual aceleração cósmica.

Neste cenário, podemos identificar duas épocas cruciais: uma, em que as densidades da

matéria e da EE são iguais, chamada de equipartição matéria-energia escura, e a segunda cor-

responde à época de transição entre a fase desacelerada e acelerada. Essas duas épocas não são

independentes do modelo cosmológico e, em geral, ocorrem emtempos diferentes. Determi-

nar oredshifte o tempo em que elas aconteceram, ajudaria a conhecer um pouco mais sobre a

natureza da EE [100, 101].

Matematicamente, a época de equipartição é definida como:

ρm(zeq) = ρx(zeq) (A.1)

ou, em termos dos parâmetros de densidade na época atual,

Ωm,0(1+ zeq)
3 = Ωx,0 f (zeq). (A.2)

Por outro lado, oredshift de transição entre a fase desacelerada e a fase acelerada pode ser

calculado solucionando a equação:

q(zac) = −
äa
ȧ2
= 0, (A.3)
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ou, equivalentemente,

ä
a
= −4πG

3
(ρ + 3p) = 0 → ρ(z) + 3p(z) = 0. (A.4)

No caso de um modeloΛCDM, pode ser mostrado que esses doisredshiftsseguem a relação

linear:

zac = 21/3(1+ zeq) − 1. (A.5)

Para modelosw(z)CDM, uma fase acelerada da expansão é atingida sob duas condições: a

primeira é a condição de uma EdEw < −1/3, e a segunda é condição de que a densidade da EE

deve ser uma fração relevante do conteúdo total do Universo.Nesses modelos, a equaçãoA.4

pode ser reescrita da seguinte forma:

Ωm,0(1+ zac)
3 + Ωx,0 f (zac)(1+ 3w(zac)) = 0, (A.6)

onde foi desconsiderada a radiação devido a sua fraca contribuição à densidade de energia do

universo em baixosredshifts. Neste caso, osredshifts, zac e zeq, obedecem uma relação mais

complicada que depende, unicamente, da EdEw(z). Pode ser mostrada a seguinte relação:

f (zeq)

(1+ zeq)3
=
− f (zac)(1+ 3w(zac))

(1+ zac)3
. (A.7)

O tempo em que aconteceram estas duas transições é dependente do modelo e pode ser de-

terminado com a relação:

t(z∗) =
∫ ∞

z∗

dz
(1+ z)H(z)

, (A.8)

ondez∗ corresponde azac ou azeq, dependendo do caso.

Para modelosw(z)CDM, as relações anteriores nos permitem transformar vínculosnos parâmet-

ros cosmológicos (Ωm,0, w0, w1) em vínculos nosredshiftsou épocas de transição. Poderia-se

ainda realizar uma reconstrução do parâmetroH(z) (independente do modelo) para baixosred-

shifts(z<1), com o objetivo de impor vínculos nozac, que, a princípio, poderiam se transformar

em vínculos nos parâmetros cosmológicos.
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